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Cap´ıtulo 1
Motivac¸o˜es e Objetivos
A importaˆncia do acre´scimo de mate´ria como uma fonte de energia foi reconhecida
primeiro nos estudos de sistemas bina´rios, em especial em bina´rias de raio-X. Os discos de
acre´scimo sa˜o ma´quinas eficientes para extrair energia potencial gravitacional e converteˆ-
la em radiac¸a˜o. Esta propriedade fez dos discos de acre´scimos candidatos atraentes para
desempenhar o papel principal em quasares e nu´cleos ativos de gala´xias. Nos sistemas
bina´rios em interac¸a˜o, o momento angular no acre´scimo tem uma grande importaˆncia,
pois o material transferido de uma estrela na˜o pode cair sobre a outra estrela antes que
perca parte de seu momento angular. Um outro cena´rio tambe´m ligado aos discos de
acre´scimo e´ a formac¸a˜o estelar e de sistemas planeta´rios a partir do colapso de uma nu-
vem protoestelar, num fenoˆmeno envolvendo gravidade, pressa˜o te´rmica, rotac¸a˜o e campos
magne´ticos (Frank, King & Raine 1992).
Discos de acre´scimo ocorrem onde material com momento angular grande esta´ caindo
sobre um objeto compacto. O material, por na˜o poder ser acrescido diretamente, forma
um disco em rotac¸a˜o ao redor do objeto. Esse material so´ sera´ depositado sobre o objeto
compacto se houver perda de momento angular, com o momento angular sendo transferido
para fora e o material caindo sobre o objeto compacto (Tout 1996).
Os sistemas bina´rios pro´ximos onde uma estrela transfere mate´ria para uma compa-
nheira compacta sa˜o excelentes candidatos a terem discos de acre´scimo. Varia´veis ca-
tacl´ısmicas sa˜o sistemas bina´rios de per´ıodo orbital curto (Porb <∼ 15 h) onde uma estrela
de tipo tardio, preenchendo o seu lo´bulo de Roche, transfere mate´ria para uma ana˜-
branca. Se a ana˜-branca na˜o possui um campo magne´tico intenso (B <∼ 105 G), essa
mate´ria forma um disco de acre´scimo (Warner 1976). Os discos de acre´scimo em varia´veis
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catacl´ısmicas cobrem uma faixa ampla de taxas de acre´scimo e estados de viscosidade. As
novas-ana˜s sofrem erupco˜es entre 3−5 mag, refletindo uma mudanc¸a na estrutura interna
de seu disco, que esta´ a princ´ıpio ligada a` uma grande mudanc¸a na taxa de acre´scimo de
mate´ria. Por outro lado, as nova-likes parecem estar permanentemente num estado de
viscosidade alto, como resultado da sua alta taxa de acre´scimo.
Em sistemas de grande inclinac¸a˜o orbital observa-se eclipses do disco de acre´scimo e da
ana˜-branca pela estrela secunda´ria. O perfil do eclipse fornece preciosa informac¸a˜o sobre
a distribuic¸a˜o de brilho das fontes eclipsadas. A geometria de cada sistema e´ determinada
se sa˜o conhecidas a raza˜o de massa entre as estrelas (q) e a inclinac¸a˜o (i).
O me´todo de mapeamento por eclipse (Horne 1985, 1993; Rutten, van Paradijs &
Tinbergen 1992; Baptista & Steiner 1993) transforma as informac¸o˜es contidas na curva
de luz do eclipse num mapa da distribuic¸a˜o de brilho superficial do disco. Esta te´cnica,
quando aplicada a espectroscopia com resoluc¸a˜o temporal durante os eclipses, permite-nos
obter o espectro de qualquer parte do disco. Tambe´m podemos obter informac¸o˜es sobre
as regio˜es opticamente finas e espessas comparando tais espectros com as previso˜es de
modelos da estrutura vertical do disco. Ale´m disso, o estudo das variac¸o˜es temporais na
estrutura de discos de acre´scimo de novas-ana˜s durante erupc¸o˜es pode ser muito u´til para
entender a natureza do mecanismo de viscosidade presente nos discos de acre´scimo.
Neste trabalho, analisamos curvas de luz de eclipses da varia´vel catacl´ısmica UU
Aquarii obtidas no Kitt Peak National Observatory (KPNO) em 1993 com te´cnicas de
mapeamento por eclipse para estudar a estrutura, a distribuic¸a˜o radial de temperatura
e de intensidade do disco de acre´scimo, bem como obter os espectros espacialmente re-
solvidos do disco. Vale a pena ressalter que este e´ apenas o segundo objeto para o qual o
mapeamento multiespectral e´ aplicado. O primeiro objeto foi UX Ursa Majoris.
No cap´ıtulo 2 apresentamos uma breve revisa˜o sobre as varia´veis catacl´ısmicas, os
discos de acre´scimo e sobre me´todos de mapeamento por eclipse. Uma revisa˜o sobre o
objeto de interesse UU Aqr sera´ apresentada no cap´ıtulo 3, onde tambe´m apresentamos
e descrevemos as observac¸o˜es e a ana´lise dos dados. No cap´ıtulo 4 sa˜o apresentados os
resultados da ana´lise usando a te´cnica de mapeamento por eclipse. No cap´ıtulo 5 sa˜o
listadas as concluso˜es deste trabalho e as perspectivas para a continuidade do mesmo.
Cap´ıtulo 2
Revisa˜o Bibliogra´fica
2.1 Varia´veis Catacl´ısmicas
2.1.1 Introduc¸a˜o
As estrelas varia´veis catacl´ısmicas teˆm atra´ıdo o interesse de astroˆnomos profissionais e
amadores por muito tempo. Embora a primeira nova-ana˜ tenha sido descoberta em 1855
e as novas fossem conhecidas por muito tempo, o estudo de varia´veis catacl´ısmicas e´ um
ramo muito novo. Somente nos u´ltimos 20 anos tornou-se claro que a estrutura ba´sica
de uma estrela varia´vel catacl´ısmica e´ aquela de um sistema bina´rio em interac¸a˜o, e so-
mente nos u´ltimos anos comec¸ou-se a entender a natureza do cataclismo que essas estrelas
sofrem. Esses avanc¸os so´ foram poss´ıveis grac¸as ao uso de telesco´pios maiores e de detec-
tores mais sens´ıveis, bem como de observac¸o˜es do espac¸o. Ao mesmo tempo, observac¸o˜es
com instrumentos menores, incluindo monitoramento visual frequ¨eˆnte e persistente das
variac¸o˜es de brilho de varia´veis catacl´ısmicas por astroˆnomos amadores, forneceram in-
formac¸o˜es essenciais para o conhecimento desses objetos fascinantes.
Todas as varia´veis catacl´ısmicas sa˜o sistemas bina´rios. Elas consistem de uma estrela
degenerada (ana˜-branca), chamada de estrela prima´ria, e de uma estrela secunda´ria. A
estrela secunda´ria pode ser uma gigante vermelha, como na nova recorrente T Coronae
Borealis, ou mesmo uma outra estrela degenerada, como na bina´ria de per´ıodo ultra curto
AM Canum Venaticorum. Muitas varia´veis catacl´ısmicas, entretanto, conte´m uma ana˜
como estrela secunda´ria: esse sistemas teˆm per´ıodos orbitais entre 1 h e 15 h. Naqueles
sistemas onde o espectro da estrela secunda´ria pode ser observado, ele e´ do tipo espectral
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G, K ou M − essas sa˜o estrelas vermelhas, mais frias do que o Sol. Essas estrelas
secunda´rias tipo ana˜s parecem ser estrelas de sequ¨eˆncia principal queimando hidrogeˆnio,
algumas ligeiramente mais luminosas do que estrelas de sequ¨eˆncia principal do mesmo tipo
espectral. Em muitas outras varia´veis catacl´ısmicas, especialmente aquelas com per´ıodos
orbitais mais curtos do que 2h, as estrelas secunda´rias na˜o foram observadas diretamente
e na˜o podemos ter certeza se sa˜o estrelas da sequ¨eˆncia principal.
As varia´veis catacl´ısmicas podem ser separadas em subtipos de acordo com as suas
caracter´ısticas: novas cla´ssicas; novas-ana˜s que sa˜o divididas em 3 sub-classes: U Gem,
Z Cam e SU UMa; novas recorrentes; pre´-novas (nova-likes) que sa˜o divididas em 4
sub-classes: UX UMa, RW Tri, SW Sex e VZ Scl; e varia´veis catacl´ısmicas magne´ticas
separadas em 2 sub-classes: polares, por exemplo AM Her, e polares intermedia´rias, como
por exemplos DQ Her. Estas categorias sera˜o descritas em mais detalhes adiante. As
novas cla´ssicas, novas-ana˜s, nova-likes e novas recorrentes sa˜o genericamente designadas
de sistemas na˜o-magne´ticos, por apresentarem campos magne´ticos fracos, B <∼ 105 G. Os
sistemas magne´ticos apresentam campos magne´ticos intensos (B ∼ 106 − 107 G).
O per´ıodo orbital (Porb) de uma varia´vel catacl´ısmica e´ o seu paraˆmetro f´ısico melhor
conhecido. A distribuic¸a˜o dos per´ıodos orbitais e´ mostrada na figura 2.1. A partir desta
figura, podemos tirar algumas concluso˜es:
(1) existe uma grande deficieˆncia de varia´veis catacl´ısmicas na˜o-magne´ticas com 2, 2 ≤
Porb(h) ≤ 2, 8. Esse vazio de sistemas nesse intervalo levou a` terminologia de gap de
per´ıodo orbital.
(2) Existe um per´ıodo mı´nimo observado de Porb ≈ 75 min.
(3) Muitas novas na˜o-magne´ticas teˆm Porb acima do gap de per´ıodo.
(4) Todas as estrelas do tipo SU UMa esta˜o abaixo do gap de per´ıodo, com excec¸a˜o
de TU Men que se encontra no limite superior do gap.
(5) Todas as estrelas do tipo U Gem e Z Cam esta˜o acima do gap.
(6) Quase todas as estrelas nova-likes esta˜o acima do gap de per´ıodo.
(7) Todas as estrelas do tipo polar teˆm Porb ≤ 4, 6 h e com excec¸a˜o de uma estrela,
todas as estrelas tipo polar intermedia´ria esta˜o acima do gap de per´ıodo.
Pela terceira lei de Kepler, temos
GP 2orb =
4pi2a3
[M(1) +M(2)]
(2.1)
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Figura 2.1 . Distribuic¸a˜o de per´ıodos orbitais das varia´veis catacl´ısmicas de acordo com a sub-
classe. De Warner (1995).
ou
a = 3, 53× 1010M1/31 (1)(1 + q)1/3P 2/3orb (h) cm (2.2)
onde a e´ a separac¸a˜o entre os centros de massas das duas estrelas, M(1) e M(2) sa˜o as
massas das estrelas prima´ria e secunda´ria respectivamente, q = M(2)/M(1) e´ a raza˜o de
massas entre as estrelas e M1(1) =M(1)M¯ e P (h) e´ o per´ıodo orbital em horas. Assim,
a separac¸a˜o orbital t´ıpica nas varia´veis catacl´ısmicas e´ ∼ 3− 5 vezes o raio solar.
Uma das caracter´ısticas fundamentais das varia´veis catacl´ısmicas e´ a transfereˆncia e
posterior acre´scimo de mate´ria da estrela secunda´ria para a ana˜-branca. A importaˆncia do
acre´scimo esta´ relacionada com o fato de que, em algum momento de seu esta´gio evolutivo,
as estrelas do sistema bina´rio sofrem uma transfereˆncia de mate´ria. Para poder atingir a
estrela prima´ria o material transferido precisa perder seu momento angular, o que acaba
levando a` formac¸a˜o de discos de acre´scimo em torno da estrela prima´ria. Existem duas
principais razo˜es para que ocorra transfereˆncia de mate´ria durante a evoluc¸a˜o do sistema
bina´rio (Frank, King & Raine 1985):
(a) Durante a evoluc¸a˜o, uma das estrelas do sistema bina´rio pode ter seu raio aumen-
8 CAPI´TULO 2. REVISA˜O BIBLIOGRA´FICA
tado, ou a separac¸a˜o orbital entre as estrelas diminua, a tal ponto que a forc¸a gravitacional
da estrela prima´ria pode remover as camadas externas do envelope da estrela secunda´ria.
Esse tipo de transfereˆncia e´ conhecido como extravazamento do lo´bulo de Roche.
(b) Em alguma fase de sua evoluc¸a˜o, uma das estrelas pode ejetar uma grande quan-
tidade de sua massa na forma de vento estelar. Uma parte deste material sera´ capturado
pela estrela prima´ria devido a` sua atrac¸a˜o gravitacional.
As estrelas do sistema bina´rio podem apresentar interac¸o˜es de natureza radiativa, como
no aquecimento da face da estrela voltada para sua companheira quente, ou por efeito
de mare´, distorcendo ambas as componentes pela combinac¸a˜o de efeitos gravitacionais e
centr´ıfugos. Os efeitos da interac¸a˜o de mare´ sobre a estrela secunda´ria fazem com que ela
gire em sincronia com a revoluc¸a˜o orbital, eliminando tambe´m qualquer excentricidade
inicial da o´rbita. O tempo para que essas condic¸o˜es sejam satisfeitas e´ muito curto em
comparac¸a˜o com o tempo de vida de uma varia´vel catacl´ısmica.
As sec¸o˜es da equipotencial de Roche no plano da o´rbita para um q = 0, 5 sa˜o mostra-
das na figura 2.2. A forma das equipotenciais de Roche e´ func¸a˜o somente de q e sua escala
e´ determinada por a, sendo que o potencial gravitacional ΦR e´ dado por,
ΦR =
GM(1)
a
F
(
x
a
,
y
a
,
z
a
, q
)
(2.3)
onde foi utilizado um conjunto de coordenadas cartesianas (x, y, z) girando com a bina´ria,
com a origem na estrela prima´ria. O eixo x esta´ ao longo da linha que une os centros das
estrelas, o eixo y esta´ na direc¸a˜o do movimento orbital da estrela prima´ria e o eixo z e´
perpendicular ao plano orbital. As equipotenciais definem a forma da estrela secunda´ria.
Esta e´ determinada por dois fatores: pela rotac¸a˜o, que achata a estrela ao longo de seu
eixo de rotac¸a˜o, e pela forc¸a de mare´, que alonga a estrela na direc¸a˜o de sua companheira.
Se o raio da estrela secunda´ria e´ pequeno em relac¸a˜o a` separac¸a˜o entre as estrelas, ela
sera´ quase esfe´rica, como mostrado pela equipotencial mais interna ao redor da estrela 2 na
figura 2.2. Se ela expande-se, sua superf´ıcie torna-se mais distorcida ate´ que ela preenche
a superf´ıcie que passa pelo ponto L1, chamado de ponto Lagrangiano interno, que e´ um
ponto de sela de ΦR. Essa superf´ıcie e´ a maior equipotencial fechada que pode conter a
massa da estrela secunda´ria e e´ conhecida como lo´bulo de Roche da estrela secunda´ria.
Qualquer expansa˜o adicional da estrela secunda´ria resultara´ em transfereˆncia de massa
dela para a estrela prima´ria. Um sistema bina´rio no qual ambas as estrelas esta˜o dentro
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Figura 2.2 . As equipotenciais de Roche. Os centros das estrelas prima´ria (1) e secunda´ria (2) e
o centro de gravidade (G) sa˜o mostrados para uma raza˜o de massa q = 0, 5. L1 e L2
sa˜o os pontos Lagrangianos interno e externo respectivamente. De Pringle (1985).
dos seus lo´bulos Roche e´ chamado de sistema separado. Entretanto, um sistema bina´rio
no qual a estrela secunda´ria preenche seu lo´bulo de Roche mas a estrela prima´ria na˜o, e´
conhecido como sistema semi-ligado (Warner 1995).
No ponto L1 o ga´s pode escapar da atmosfera da estrela secunda´ria para o lo´bulo de
Roche da estrela prima´ria (figura 2.3). A taxa na qual a estrela secunda´ria perde mate´ria
e´,
M˙(2) = QρL1cs (2.4)
onde Q e´ a sec¸a˜o de choque efetiva do fluxo de mate´ria, ρL1 e´ a densidade em L1 e cs e´ a
velocidade do som isotermal (Warner 1995).
Apo´s ter passado por L1, o fluxo de mate´ria proveninte da estrela secunda´ria e´ defletido
pelo efeito de Coriolis e faz um aˆngulo com o eixo x que e´ uma func¸a˜o somente de q. Pela
conservac¸a˜o de energia ao longo da trajeto´ria do fluxo, as part´ıculas obedecem a` seguinte
equac¸a˜o
1
2
r˙ + ΦR = constante (2.5)
Segue, enta˜o que, se uma part´ıcula comec¸a com velocidade quase zero em L1, ela
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Figura 2.3 . Fluxo de mate´ria atrave´s do ponto Lagrangiano interno. De Pringle (1985).
na˜o tera´ energia suficiente para cruzar o lo´bulo em nenhum ponto. Consequ¨entemente, a
trajeto´ria encontra-se totalmente dentro do lo´bulo de Roche da estrela prima´ria e sempre
que a part´ıcula se aproximar do lo´bulo ela o fara´ com uma velocidade baixa, sendo incapaz
de deixar o lo´bulo. Portanto, os lo´bulos de Roche sa˜o tambe´m conhecidos como superf´ıcies
de velocidade zero.
Quando o fluxo de mate´ria comec¸a a fluir, ele passa pela estrela prima´ria e colide
consigo pro´prio num ponto bem determinado e relativamente pro´ximo a` estrela prima´ria.
Essa colisa˜o com velocidade supersoˆnica aumenta a temperatura do ga´s, irradiando para
longe a energia cine´tica do impacto. Entretanto, o momento angular e´ conservado e,
como para um dado momento angular a o´rbita de menor energia e´ uma o´rbita circular, a
dissipac¸a˜o tende a produzir um anel de ga´s (figura 2.4).
No anel, existem processos dissipativos que convertera˜o uma parte da energia do movi-
mento orbital das part´ıculas em calor, que sera´ irradiado. Ao mesmo tempo, algumas
part´ıculas devera˜o se mover para raios maiores, transferindo o momento angular das
partes internas para as partes externas do anel. Esse processo faz o anel se espalhar
formando um disco de acre´scimo (figura 2.4).
Com o disco completamente estabelecido, o fluxo de mate´ria proveniente da estrela
secunda´ria choca-se com a borda externa do disco com velocidades supersoˆnicas, criando
uma a´rea aquecida (o bright spot) que pode chegar a irradiar tanta energia no o´ptico
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Figura 2.4 . Ilustrac¸a˜o esquema´tica da formac¸a˜o inicial de um anel e sua evoluc¸a˜o para um disco.
De Verbunt (1982).
quanto todas as outras componentes combinadas (estrela prima´ria, secunda´ria e o disco).
A posic¸a˜o do bright spot e´ determinada pela intersecc¸a˜o da trajeto´ria do fluxo de mate´ria
com a borda externa do disco (Warner 1995).
2.1.2 Novas Cla´ssicas
As novas cla´ssicas teˆm, por definic¸a˜o, somente uma erupc¸a˜o observada. A faixa de am-
plitudes da erupc¸a˜o do brilho de pre´-nova ao brilho ma´ximo varia de 6 a 19 magnitudes
e esta´ fortemente correlacionada com a taxa na qual a nova cai de brilho apo´s o ma´ximo.
As novas ra´pidas apresentam erupc¸o˜es de maior amplitude e de durac¸a˜o mais curta, en-
quanto que as novas lentas apresentam erupc¸o˜es de menor amplitude e que podem durar
ate´ por va´rios anos.
A figura 2.5 mostra uma curva de luz esquema´tica para erupc¸o˜es de novas cla´ssicas.
Com algumas excec¸o˜es, as observac¸o˜es no comec¸o da subida esta˜o fragmentadas, mas
tudo indica que a durac¸a˜o e´ menor do que 3 dias. Em muitas novas ha´ um platoˆ, durando
algumas horas em novas ra´pidas ate´ algumas semanas em novas lentas, seguido por uma
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Figura 2.5 . Curva de luz esquema´tica para erupc¸o˜es de novas cla´ssicas. De McLaughlin (1960).
subida final de ∼ 2 mag que leva ∼ 2 dias para novas ra´pidas e semanas para novas
lentas. O decl´ınio do ma´ximo da luminosidade vis´ıvel e´ geralmente suave para todas as
novas, exceto para as novas mais lentas, que mostram variac¸o˜es de ate´ 2 mag entre 1−20
dias apo´s o ma´ximo. As novas mostram uma grande diversidade de comportamentos, a
partir de 3−4 mag abaixo do ma´ximo visual. Umas poucas novas continuam a decair sem
interrupc¸a˜o; outras passam por um mı´nimo de 7−10 mag de profundidade, durante 2−3
meses, apo´s o qual elas aumentam de brilho e seguem o decl´ınio extrapolado anteriormente.
Outras ainda apresentam oscilac¸o˜es de brilho quase perio´dicas com amplitudes de 1−1, 5
mag. O decl´ınio final apo´s emergir da fase de transic¸a˜o e´ feito com pequenas flutuac¸o˜es
em brilho (Warner 1995).
As erupc¸o˜es de novas cla´ssicas sa˜o modeladas satisfatoriamente como exploso˜es ter-
monucleares descontroladas do material rico em hidrogeˆnio que e´ depositado sobre a
superf´ıcie da ana˜-branca. Uma parte crucial da f´ısica desta explosa˜o esta´ contida na
equac¸a˜o de estado para a mate´ria degenerada, P ∝ ργ, que e´ independente da temper-
atura. Se a temperatura e a densidade sa˜o suficientemente altas para que as reac¸o˜es
nucleares ocorram, qualquer aumento na temperatura e´ amplificado de forma exponencial
numa explosa˜o. Este aumento so´ se encerra quando a temperatura de Fermi TF e´ atingida.
Enta˜o ocorre uma expansa˜o para reduzir o excesso de pressa˜o. Se a expansa˜o atinge a
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velocidade de escape, o envelope da estrela prima´ria e´ ejetado. A massa do envelope
Menv(crit) para o qual ocorre esta ejec¸a˜o pode ser obtida da expansa˜o (Livio 1993),
Menv(crit) = 1, 7× 10−4R2,89 (1)M−0,71 (1) M¯ (2.6)
onde R9 e´ o raio da ana˜-branca em unidades de 10
9 cm.
TR =Menv(crit)/ < M˙(1) > (2.7)
Para uma massa do envelope Menv ∼ 10−5M¯ e um M˙(1) >∼ 1 × 10−9M¯ ano−1, TR ∼
104 anos. O nu´mero de erupc¸o˜es que uma varia´vel catacl´ısmica pode ter e´ grande, ∼
Mi(2)/Menv(crit) onde Mi(2) e´ a massa da estrela secunda´ria no comec¸o da transfereˆncia
de mate´ria.
A dependeˆncia de Menv(crit) com M(1) e M˙(1) para envelopes com abundaˆncias
solares e´ mostrado na figura 2.6. Isto demonstra que todas as varia´veis catacl´ısmicas
devem sofrer erupc¸o˜es de novas, e sugere que todas as varia´veis catacl´ısmicas que na˜o
foram observadas tendo uma erupc¸a˜o de nova, devem ter tido no passado ou tera˜o no
futuro.
2.1.3 Novas Recorrentes
As novas recorrentes sa˜o novas cla´ssicas previamente conhecidas que sa˜o encontradas
repetindo suas erupc¸o˜es. A distinc¸a˜o entre novas recorrentes e novas-ana˜s e´ feita es-
pectroscopicamente: em novas recorrentes (como nas novas cla´ssicas) uma quantidade
substancial de mate´ria (∼ 10−5M¯) e´ ejetada a altas velocidades; em novas-ana˜s na˜o
existe material sendo perdido (mas pode haver um vento estelar aumentado durante a
erupc¸a˜o).
As novas recorrentes apresentam um tempo de recorreˆncia relativamente curto, em
relac¸a˜o a`s novas cla´ssicas, por ter ou um envelope com massa pequena ou um M˙(1) alto, ou
ambos. A partir da figura 2.6, vemos que para M1(1) ≥ 1, 3 e M˙(1) >∼ 1×10−8M¯ ano−1
temos um TR < 100 anos (Livio & Truran 1992).
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Figura 2.6 . Menv(crit)(≡ ∆Mig) como uma func¸a˜o de M˙(1) e M(1). As linhas so´lidas espessas
indicam a massaM1(1). A linha tracejada espessa e´ o limite superior acima do qual a
queima de hidrogeˆnio esta´vel ocorre. A linha tracejada fina mostra onde reac¸o˜es p−p
e CNO contribuem igualmente para a produc¸a˜o de energia. As linhas so´lidas finas
marcam o TR(ano) da equc¸a˜o (2.7).
2.1.4 Novas-Ana˜s
As novas-ana˜s teˆm erupc¸o˜es de 2−5 mag, com alguns raros objetos (e.g., WZ Sge) apre-
sentando erupc¸o˜es com ate´ 8 mag. Uma caracter´ıstica das erupc¸o˜es das novas-ana˜s e´ que
na˜o existem duas erupc¸o˜es ideˆnticas para uma mesma estrela. Embora essas erupc¸o˜es na˜o
sejam perio´dicas, elas apresentam um tempo de recorreˆncia, Tn, que e´ caracter´ıstico para
cada sistema. O intervalo entre erupc¸o˜es varia entre Tn ∼ 7 dias e Tn ∼ anos. A durac¸a˜o
de erupc¸o˜es normais e´ de 2−20 dias, e esta´ correlacionada com o intervalo entre erupc¸o˜es.
Existem treˆs subtipos distintos de novas-ana˜s, baseados na morfologia da curva de luz
da erupc¸a˜o:
• Estrelas Z Cam mostram standstills longos de aproximadamente 0,7 mag abaixo
do brilho no ma´ximo das erupc¸o˜es, com durac¸a˜o de dias a anos durante o qual as
erupc¸o˜es cessam. Essas estrelas teˆm Porb > 3 h.
• Estrelas SU UMa apresentam super-erupc¸o˜es nos quais a estrela alcanc¸a um estado
de brilho maior (∼ 0,7 mag) no ma´ximo e permanece em erupc¸a˜o por ∼ 5−10 vezes
a durac¸a˜o de uma erupc¸a˜o normal. A figura 2.7 mostra uma curva de luz histo´rica
2.1. VARIA´VEIS CATACLI´SMICAS 15
de VW Hyi. Em quiesceˆncia, as SU UMa parecem formar uma extensa˜o natural das
estrelas U Gem para per´ıodos orbitais mais curtos, sendo que todas as SU UMa teˆm
Porb < 2, 1 h, com excec¸a˜o de TU Men (Porb = 2, 82 h). Durante uma super-erupc¸a˜o,
um hump perio´dico proeminente aparece e fica vis´ıvel ate´ o fim da super-erupc¸a˜o.
O per´ıodo desse superhump e´ ∼ 3% maior do que o per´ıodo orbital.
• Estrelas U Gem incluem todas as novas-ana˜s que na˜o sa˜o estrelas Z Cam nem SU
UMa. Essas estrelas possuem per´ıodos orbitais Porb > 3 h, ou seja, esta˜o acima do
gap (Warner 1995).
As 200 novas-ana˜s conhecidas foram classificadas atrave´s de suas curvas de luz. Con-
tudo, somente uma pequena frac¸a˜o delas foram suficientemente estudadas afim de es-
tabelecer o seu per´ıodo orbital. Entre as novas-ana˜s, 12 estrelas Z Cam, 29 estrelas U
Gem, 34 estrelas SU UMa e 22 objetos suspeitos de pertencerem a` classe das novas-ana˜s
teˆm per´ıodos orbitais conhecidos. As estrelas SU UMa podem estar super-representadas
porque seus per´ıodos orbitais sa˜o fa´ceis de serem estimados, independente da inclinac¸a˜o,
a partir das observac¸o˜es fotome´tricas realizadas durante as super-erupc¸o˜es. Os per´ıodos
orbitais das estrelas Z Cam e U Gem veˆm das observac¸o˜es espectrosco´picas, com a adic¸a˜o
de alguns poucos encontrados das variac¸o˜es orbitais fotome´tricas (eclipses, modulac¸a˜o do
bright spot, modulac¸a˜o elipsoidal infra-vermelha).
A fotometria de sistemas de alta inclinac¸a˜o fornece grandes oportunidades para exa-
minar a estrutura f´ısica de novas-ana˜s. A figura 2.8 apresenta uma curva de luz da
nova-ana˜ de alta inclinac¸a˜o Z Cha.
Os espectros o´pticos das novas-ana˜s em quiesceˆncia sa˜o caracterizados por linhas de
emissa˜o da se´rie de Balmer intensas sobre um cont´ınuo azul, junto com outras linhas
fracas de HeI e de alguns elementos pesados. O decremento de Balmer e´ raso, indicando
condic¸o˜es opticamente espessas, e as linhas convergem para dar um cont´ınuo de Balmer
em emissa˜o. A figura 2.9 mostra um espectro t´ıpico de nova-ana˜ em quiesceˆncia com uma
raza˜o (Hβ/HeI λ5876) grande. O espectro no infravermelho e´ caracterizado por linhas
de emissa˜o, com as larguras das linhas indicando uma origem no disco (Dhillon & Marsh
1993). Entretanto, nos sistemas com per´ıodos orbitais longos o espectro de absorc¸a˜o e´
dominado pela contribuic¸a˜o da estrela secunda´ria. O espectro no ultra-violeta apresenta
um comportamento espectral variado independente das caracter´ısticas do espectro o´ptico.
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Figura 2.7 . Curvas de luz de VW Hyi das observac¸o˜es feitas pela Variable Star Section of the
Royal Astronomical Society (VSSRAS) da Nova Zelaˆndia. De Bateson (1977).
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Figura 2.8 . Curva de luz de Z Cha com as fases de contatos marcadas. φd e´ o prova´vel comec¸o
do eclipse do disco. As outras fases marcadas sa˜o φpn para a estrela prima´ria e φbn
para o bright spot, onde n = 1 e´ o primeiro contato, n = 2 o segundo contato, etc...
O meio do ingresso e´ n = i e o meio do egresso e´ n = e. De Cook & Warner (1984).
A maioria das novas-ana˜s apresenta linhas de emissa˜o t´ıpicas de varia´veis catacl´ısmicas
com larguras equivalentes de ate´ 70A˚ (Warner 1995).
A figura 2.10 mostra as mudanc¸as espectrais em novas-ana˜s de quiesceˆncia para
erupc¸a˜o. Os espectros das novas-ana˜s mudam de espectros com linhas de emissa˜o em
quiesceˆncia para espectros com linhas de absorc¸a˜o em erupc¸a˜o. A apareˆncia do espectro
no ultra-violeta no ma´ximo da erupc¸a˜o esta´ fortemente correlacionada com a inclinac¸a˜o.
Para os sistemas de baixa inclinac¸a˜o observa-se um espectro de absorc¸a˜o puro que surge
pela inversa˜o das linhas de emissa˜o mais fortes vistas em quiesceˆncia. A intensidade total
das linhas de absorc¸a˜o diminui para inclinac¸o˜es maiores, ate´ que para 70 <∼ i <∼ 80◦ ha´
um espectro quase cont´ınuo no ma´ximo. Para i >∼ 80◦ existem linhas de emissa˜o intensas
(Warner 1995).
As mudanc¸as na distribuic¸a˜o de fluxo em novas-ana˜s quando elas sobem para o ma´ximo
apresentam 2 tipos diferentes de comportamento que foram determinados atrave´s de ob-
servac¸o˜es simultaˆneas feitas no o´ptico e no ultra-violeta: (1) tipo A com uma subida no
o´ptico ra´pida e loops duas-cores largos, com o sistema aumentando de brilho primeiro em
comprimentos de ondas maiores e com um atraso para comprimentos de ondas menores;
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Figura 2.9 . Espectro de YZ Cnc em quiesceˆncia. De Shafter & Hessman (1988).
Figura 2.10. Mudanc¸as espectrais em SS Cyg de quiesceˆncia (espectro inferior) para o ma´ximo da
erupc¸a˜o (espectro superior). De Horne (1991).
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(2) tipo B com uma subida mais lenta e loops duas-cores estreito, sendo que a subida
ocorre quase simultaneamente em todos os comprimentos de ondas.
A erupc¸a˜o de novas-ana˜s e´ razoavelmente bem compreendida como uma liberac¸a˜o de
energia gravitacional causada por um grande aumento tempora´rio na taxa de transfereˆncia
de mate´ria atrave´s do disco (ver sec¸a˜o 1.7). Umas poucas novas cla´ssicas tambe´m mostram
erupc¸o˜es de novas-ana˜s.
2.1.5 Nova-likes
As nova-likes incluem todas as varia´veis catacl´ısmicas na˜o-eruptivas. Esta classe pos-
sivelmente inclui pre´-novas, po´s-novas e talvez estrela Z Cam efetivamente em standstill
permanente. Os espectros das nova-likes mostram linhas de excitac¸a˜o maior do que aque-
les das novas-ana˜s. Entre as nova-likes na˜o existe qualquer diagno´stico espectral ou fo-
tome´trico que possa distingu¨´ı-las entre pre´-novas ou po´s-novas. Atrave´s de observac¸o˜es
fotome´tricas e espectrosco´picas podemos definir algumas sub-classes para as nova-likes:
UX UMa, RW Tri, SW Sex e VY Scl.
As estrelas UX UMa apresentam espectros com linhas de absorc¸a˜o de Balmer largas,
e consistem de sistemas de baixa inclinac¸a˜o, com excec¸a˜o da pro´pria UX UMa. Esses
sistemas tambe´m fornecem boa oportunidade para se medir a amplitude da velocidade
radial da estrela prima´ria (K(1)) livre das distorc¸o˜es que geralmente afetam os perfis das
linhas de emissa˜o. Como esses sistemas sa˜o de baixa inclinac¸a˜o, estimativas das suas
inclinac¸o˜es sa˜o dif´ıceis.
As estrelas RW Tri possuem espectros com linhas de emissa˜o. Ao contra´rio das UX
UMa, as RW Tri teˆm inclinac¸o˜es tanto altas quanto baixas. A figura 2.11 mostra 2
espectros no o´ptico da nova-like DW UMa, o superior obtido fora do eclipse e o inferior
no meio do eclipse. O espectro no meio do eclipse mostra uma forte reduc¸a˜o nas linhas do
HeII λ4686 e do CII λ4267 em relac¸a˜o a`s outras linhas, caracterizando que essas linhas
devem ser formadas pro´ximo ao centro do disco.
Uma interpretac¸a˜o para essa diferenciac¸a˜o entre as UX UMa e as RW Tri e´ que os dis-
cos de nova-likes sa˜o opticamente espessos, resultando numa diminuic¸a˜o das intensidades
das linhas de absorc¸a˜o com o aumento da inclinac¸a˜o. Estudos detalhados de RW Tri e
UX UMa mostram que eles possuem comportamentos quase similar no UV, com o fluxo
no cont´ınuo sendo fortemente eclipsado mas com as linhas sendo parcialmente eclipsadas.
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Figura 2.11. Espectros o´pticos de DW UMa. O espectro superior foi tomado fora do eclipse e o
inferior no meio do eclipse. De Shafter, Hessman & Zhang (1988).
A interpretac¸a˜o para isso e´ que as linhas sa˜o geradas no vento (ga´s em ejec¸a˜o das partes
internas do disco formando um vento que se expande verticalmente acima e abaixo do
disco).
As estrelas SW Sex sa˜o sistemas de alta inclinac¸a˜o que apresentam um deslocamento
na fase da curva de velocidade radial significativo em relac¸a˜o a` conjunc¸a˜o fotome´trica, e
linhas de absorc¸a˜o transientes em certas fases orbitais. Estes sistemas sa˜o encontrados
numa faixa estreita de per´ıodos orbitais, entre 3 <∼ Porb(h) <∼ 4.
As principais caracter´ısticas espectrosco´picas desses sistemas sa˜o (Warner 1995):
a) Linhas de emissa˜o de Balmer e de HeI de pico simples, que teˆm um FWHM re-
lativamente estreito (∼ 1000 km s−1), mas um FWZI largo (∼ 3500 km s−1) t´ıpico de
sistemas de alta inclinac¸a˜o.
b) Componentes centrais estreitas em HI e HeI que aumentam a intensidade e estreitam
as linhas da se´rie de Balmer e ocasionalmente surgem totalmente em absorc¸a˜o em HeI,
que aparecem somente ao redor de fase φ = 0, 5.
c) As linhas de baixa excitac¸a˜o (HI, HeI) sa˜o fracamente eclipsadas em φ = 0. As
linhas de alta excitac¸a˜o (HeII ,CIII/NIII, CII) sa˜o linhas de pico simples em todas as
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fases e sa˜o quase que totalmente eclipsadas em φ = 0.
d) O gradiente radial de temperatura de brilho e´ plano nas partes internas do disco
(e.g., Rutten et al. 1992, Baptista, Steiner & Horne 1996).
e) As curvas de velocidade radial das linhas de alta e baixa excitac¸a˜o mostram grandes
atrasos em fase (∼ 70◦) em relac¸a˜o a`s efeme´rides fotome´tricas.
Uma poss´ıvel explicac¸a˜o para essas propriedades das SW Sex e´ que o stream overflow
(extravazamento do fluxo de mate´ria para ale´m do bright spot e ao longo da trajeto´ria
bal´ıstica, passando tanto por cima quanto por baixo do disco) e´ visto projetado sobre as
regio˜es internas brilhantes do disco em fase 0,5, produzindo as linhas de absorc¸a˜o. O local
do impacto do stream no disco pro´ximo da estrela prima´ria e´ o responsa´vel pelo aumento
da emissa˜o das linhas. A combinac¸a˜o deste processo com a emissa˜o do disco produz as
linhas de pico simples em muitas fases orbitais.
As estrelas VY Scl foram definidas fotometricamente, sendo chamadas de anti-novas-
ana˜s por apresentarem, de vez em quando, uma reduc¸a˜o de brilho de uma ou mais magni-
tudes por per´ıodos prolongados nos quais os seus espectros se assemelham aos de novas-
ana˜s em quiesceˆncia. No ma´ximo de luz, essas estrelas apresentam caracter´ısticas espec-
trais de RW Tri, UX UMa ou SW Sex. Algumas estrelas dessa classe foram observadas
em raras excurso˜es em mı´nimos muito profundos, em que se tornam > 5 mag mais fracas
do que no estado de brilho normal. Nessas ocasio˜es, as linhas o´pticas largas do disco de
acre´scimo sa˜o substitu´ıdas por emissa˜o de Balmer intensa e muito estreita (∼ 150 km s−1)
e emissa˜o de HeI, HeII mais fraca sobre um cont´ınuo azul.
As curvas de luz histo´ricas das estrelas VY Scl sa˜o distintamente diferentes das curvas
de luz das estrelas Z Cam. Uma estrela Z Cam que desce de standstill logo recomec¸a o seu
ciclo de erupc¸a˜o, atingindo ma´ximos de 0,5 a 1 mag mais brilhante do que em standstill.
Uma estrela VY Scl que desce do estado alto pode ter ocasionalmente aparentes erupc¸o˜es
mas essas (a) na maioria apenas alcanc¸am o brilho do estado alto e (b) teˆm tempos de
subida e descida consideravelmente maiores do que os valores t´ıpicos das novas-ana˜s.
Geralmente nas nova-likes existe pouca ou nenhuma evideˆncia da presenc¸a de uma
onda S devida a` emissa˜o do bright spot, mesmo quando existe um cont´ınuo do bright spot
afetando os perfis de eclipse.
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2.1.6 Varia´veis Catacl´ısmicas Magne´ticas
As varia´veis catacl´ısmicas magne´ticas sa˜o usualmente inclu´ıdas entre as nova-likes, exceto
para as poucas que ja´ sa˜o reconhecidas como novas cla´ssicas ou outros tipos definidos.
Os campos magne´ticos das prima´rias podem impedir a formac¸a˜o do disco de acre´scimo,
parcial ou totalmente. As duas subclasses sa˜o: polares e polares intermedia´rias.
As polares possuem campos magne´ticos intensos, 11 ≤ B ≤ 75 MG (Warner 1995),
onde a rotac¸a˜o das estrelas prima´rias esta´ em sincronia com o per´ıodo orbital da bina´ria.
Nestes sistemas, o fluxo de material da estrela secunda´ria e´ acrescido sobre a ana˜-branca
via linhas do campo magne´tico, sem a formac¸a˜o de um disco. Elas apresentam uma
polarizac¸a˜o o´ptica circular e linear grande e forte emissa˜o de raios-X. Um dos sistemas
mais conhecido e´ AM Her.
As polares intermedia´rias apresentam campos magne´ticos mais fracos do que as po-
lares, B ∼ 106 G. Os sistemas pertencentes a esta classe possuem forte emissa˜o em raios-X,
mas, ao contra´rio das polares, a ana˜-branca na˜o gira em sincronia com a o´rbita. Eles na˜o
mostram uma polarizac¸a˜o detecta´vel no o´ptico como as polares. As estrelas DQ Her sa˜o
um subtipo dessas.
2.1.7 Teoria de Erupc¸o˜es de Novas-Ana˜s
Existem dois modelos para explicar as erupc¸o˜es de novas-ana˜s: o modelo de Instabilidade
na Transfereˆncia de Mate´ria e o modelo de Instabilidade no Disco.
Instabilidade na Transfereˆncia de Mate´ria
Supunha-se neste modelo que as estrelas secunda´rias com envelopes convectivos seriam po-
tencialmente insta´veis (Paczynski 1965). Consequ¨entemente, ocorreria uma ra´pida trans-
fereˆncia de mate´ria da estrela secunda´ria que faria com que o seu envelope convectivo
se transformasse num envelope radiativo, estabilizando o processo e levando a erupc¸o˜es
recorrentes (Paczynski, Ziolkowski & Zytkow 1969). Bath (1969) desenvolveu um modelo
melhorado que levava a perdas de massa descontrolada numa escala de tempo dinaˆmica,
produzindo modelos tanto para a luminosidade de erupc¸o˜es de novas-ana˜s quanto para
as luminosidades das novas cla´ssicas. Este modelo de Bath foi criticado por Osaki (1970)
que atribuia as erupc¸o˜es da estrela secunda´ria a variac¸o˜es na eficieˆncia do transporte de
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energia convectiva relacionadas ao efeito de perda de mate´ria na superf´ıcie da estrela se-
cunda´ria pro´ximo ao ponto Lagrangiano. Smack (1971a,b) ressaltou que a erupc¸a˜o deveria
estar na estrela prima´ria ou ser um resultado do aumento de brilho no disco devido a`s
instabilidades na transfereˆncia de mate´ria, ao contra´rio do que se imaginava antes, onde
as erupc¸o˜es ocorreriam sobre a estrela secunda´ria.
Do ponto de vista observacional, existem muitas razo˜es para descartar este modelo.
Primeiro, ele na˜o consegue explicar porque sistemas com M˙(2) alto na˜o mostram erupc¸o˜es
de novas-ana˜s. Segundo, as polares na˜o teˆm discos e na˜o mostram erupc¸o˜es de novas-ana˜s.
Terceiro, existem erupc¸o˜es que se desenvolvem de dentro para fora no disco, invia´veis de
serem explicadas por modelos em que o mecanismo de disparo seja devido a` deposic¸a˜o de
mate´ria na borda externa do disco.
Instabilidade no Disco
Com a conclusa˜o observacional de que as erupc¸o˜es de nova-ana˜s sa˜o centradas sobre
a estrela prima´ria e seu disco de acre´scimo, Osaki (1974) virou a casaca e propoˆs um
modelo no qual as erupc¸o˜es eram atribu´ıdas a um acre´scimo intermitente do disco. Esse
modelo assume que a mate´ria e´ armazenada no disco e rapidamente acrescida por algum
mecanismo de instabilidade.
Hoshi (1979) estudou as consequ¨eˆncias da viscosidade do disco ser tal que M˙(d) <
M˙(2). Tratando o anel como parte do disco de acre´scimo, ele chegou a condic¸a˜o κRΣ ∼
1, onde κR = κR(ρ, T ) e´ o coeficiente de absorc¸a˜o me´dio de Rosseland e Σ = 2
∫
ρdz
e´ a densidade superficial. Hoshi percebeu que κR para uma composic¸a˜o estelar t´ıpica
passa por um ma´ximo, devido a` fotoionizac¸a˜o do H, pro´ximo de T ∼ 104K. Enta˜o κR
apresenta um valor dobrado para cada ρ. Como consequ¨eˆncia, existem dois valores de Σ
que satisfazem κRΣ ∼ 1. Isto implica que existem dois valores diferentes de M˙(d) que
satisfazem a condic¸a˜o de equil´ıbrio, o valor M˙h(d) alto que pode ser identificado com a
erupc¸a˜o e o valor M˙l(d) baixo com a quiesceˆncia. Hoshi encontrou que os equil´ıbrios sa˜o,
em geral, insta´veis. Se M˙(2) > M˙l(d), enta˜o, Σ armazenado no anel aumenta ate´ que a
transic¸a˜o para o estado alto ocorra. Se neste ponto M˙(2) < M˙h(d), o disco e´ insta´vel e
eventualmente pode reverter-se para o estado baixo. Pringle (1981) descreveu uma curva
tipo histerese que deve existir no plano Σ−T se as erupc¸o˜es de novas-ana˜s sa˜o atribu´ıdas
ao mescanismo de instabilidade do disco.
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Figura 2.12. A curva-S mostrada esquematicamente, com as linhas de aquecimento e resfriamento
(tracejada) mostrando o ciclo te´rmico. De Meyer-Hofmeister & Ritter (1993).
A relac¸a˜o resultante entre Teff (ou M˙) e Σ tem a forma de um S (curva-S) na regia˜o de
temperatura de ionizac¸a˜o parcial do hidrogeˆnio (figura 2.12). A regia˜o onde dTeff/dΣ < 0
e´ termicamente insta´vel, pois uma pequena perturbac¸a˜o positiva em Σ levaria o anel a
procurar uma regia˜o de equil´ıbrio com Teff menor. Entretanto, um aumento em Σ causa
um aumento no calor que acarretaria numa elevac¸a˜o em Teff para manter o equil´ıbrio. Em
contrapartida, as regio˜es onde dTeff/dΣ > 0 sa˜o esta´veis. Ale´m da instabilidade te´rmica,
existe uma instabilidade viscosa se dTeff/dΣ < 0. Isto e´ equivalente a dM˙/dΣ < 0
onde qualquer reduc¸a˜o local em Σ resultaria num aumento em M˙ reduzindo o anel mais
rapidamente e diminuindo Σ. A escala de tempo para este tipo de instabilidade e´ a escala
de tempo viscosa que e´ menor do que a escala de tempo te´rmica em discos finos.
Para valores de Σ no intervalo ΣA < Σ < ΣB, existem duas regio˜es esta´veis, uma
associada com a estrutura radiativa quente e a outra com a estrutura convectiva fria
(ou opticamente fina), e uma regia˜o insta´vel, onde o ga´s e´ parcialmente ionizado. O
disco estaciona´rio sera´ esta´vel para as taxas de transfereˆncia de mate´ria alta (M˙ > M˙A)
e baixa (M˙ < M˙B), mas insta´vel para um taxa intermedia´ria (M˙B < M˙ < M˙A). Se
M˙(2) situa-se no u´ltimo intervalo, nenhuma estrutura de disco estaciona´rio e´ poss´ıvel. Ao
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inve´s, a estrutura alterna-se num ciclo entre as regio˜es quente e fria. Este ciclo funciona
coerentemente em diferentes raios. Essa coereˆncia e´ mediada pelas ondas de transic¸a˜o
(frente quente e frente fria) que separam as regio˜es de estado quente e frio. A mudanc¸a
entre M˙(2) alto e baixo resulta numa luminosidade alta e baixa do disco, que e´ associado
com a erupc¸a˜o e com a quiesceˆncia. Os valores do paraˆmetro α (Shakura & Sunyaev 1973)
para esta evoluc¸a˜o esta˜o entre 0,1 <∼ α <∼ 1 (Meyer-Hofmeister & Ritter 1993).
Super-erupc¸o˜es e Superhumps
O modelo mais promissor para explicar a ocorreˆncia das super-erupc¸o˜es nas SU UMa
foi proposto por Osaki (1989): Durante uma erupc¸a˜o normal, o momento angular e´
transportado para as regio˜es externas do disco enquanto a mate´ria e´ acrescida sobre a
ana˜-branca, aumentando, deste modo, o raio externo do disco. Esta expansa˜o do disco e´
limitado pela interac¸a˜o de mare´ com a estrela secunda´ria, podendo alcanc¸ar raios de ate´
0, 8− 0, 9 do raio do lo´bulo de Roche da estrela prima´ria (Paczynski 1977; Papaloizou &
Pringle 1977). Whitehurst (1988) descobriu que um disco de acre´scimo torna-se insta´vel
por mare´ se o raio externo aumenta ale´m do raio de ressonaˆncia 3:1. Nos sistemas em
qua a raza˜o de massa e´ moderada, q > 1/3, o raio de truncamento por mare´ na˜o atinge o
da ressonaˆncia 3:1. Segundo o modelo de Osaki, uma super-erupc¸a˜o e´ disparada quando
o raio do disco alcanc¸a a ressonaˆncia 3:1, o que restringe as super-erupc¸o˜es aos sistemas
com uma raza˜o de massa baixa, q <∼ 1/3. Durante uma super-erupc¸a˜o, o momento an-
gular armazenado no disco e´ transferido de volta para a o´rbita e o disco e´ esvaziado.
Apo´s uma super-erupc¸a˜o o raio externo do disco encolhe-se e comec¸a a crescer lentamente
com cada erupc¸a˜o normal subsequ¨eˆnte ate´ atingir o raio de ressonaˆncia 3:1 outra vez. O
fenoˆmeno de superhump tambe´m envolve a ressonaˆncia 3:1 (Whitehurst 1988). Simulac¸o˜es
nume´ricas (Whitehurst 1988; Hirose & Osaki 1989) mostram que um disco onde o raio
externo atinge a ressonaˆncia 3:1 torna-se exceˆntrico mantendo esta geometria por va´rios
dias apo´s o fim de uma super-erupc¸a˜o, e que a modulac¸a˜o do brilho do bright spot produz
os superhumps tardios. Entretanto, existem muitas objec¸o˜es contra este modelo, sendo
que a mais importante e´ que a excentricidade determinada em OY Car e´ muito pequena
para produzir modulac¸a˜o suficiente (Hessman et al. 1992). No modelo que envolve um
disco exceˆntrico, o fenoˆmeno de superhump aparece conectado com as super-erupc¸o˜es,
com ambos os fenoˆmenos relacionados a` ressonaˆncia 3:1 e restritos aos sistemas com um
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q baixo.
2.1.8 Evoluc¸a˜o de Varia´veis Catacl´ısmicas
A hipo´tese mais aceita atualmente e´ a de que as varia´veis catacl´ısmicas se originam a
partir de sistemas com per´ıodos orbitais muito longos ( <∼ 1 ano) e com massas altas. A
estrela mais massiva do sistema, que se transformara´ em uma ana˜-branca, evolui numa
escala de tempo nuclear ate´ atingir a fase de gigante vermelha. Ela excede o seu lo´bulo
de Roche e leva o sistema a uma fase de envelope comum (Patterson 1984). A energia
liberada pelo atrito da estrela secunda´ria quando ela orbita dentro do envelope comum e´
suficiente para ejetar o envelope para fora da o´rbita, como uma nebulosa planeta´ria. Este
processo transfere uma frac¸a˜o considera´vel do momento angular orbital para o envelope,
reduzindo a separac¸a˜o orbital entre as estrelas. O sistema bina´rio, agora constitu´ıdo por
uma estrela secunda´ria da sequ¨eˆncia principal orbitando uma ana˜-branca, passa a ter um
per´ıodo orbital curto.
Para o caso de transfereˆncia de mate´ria num sistema bina´rio (da estrela secunda´ria
para a estrela prima´ria) com conservac¸a˜o de massa (M(1) +M(2) = cte) e de momento
angular (J˙ = 0) temos,
a˙
a
= 2(q − 1)M˙(2)
M(2)
(2.8)
P˙orb
Porb
= 3(q − 1)M˙(2)
M(2)
(2.9)
Essas equac¸o˜es mostram que, quandoM(2) e´ reduzido pela transfereˆncia de mate´ria para a
estrela prima´ria, a e Porb diminuem somente se q > 1. Entretanto, como o lo´bulo de Roche
da estrela secunda´ria continua a encolher quando q diminui, a transfereˆncia de mate´ria
na˜o termina em q = 1. O tamanho mı´nimo do lo´bulo de Roche ocorre para q = 5/6.
Contudo, como muitos sistemas teˆm q < 5/6 e ainda possuem transfereˆncia de mate´ria,
enta˜o ou uma ou ambas as equac¸o˜es de conservac¸a˜o esta˜o incorretas. Como a perda de
mate´ria por vento estelar parece insuficiente para fornecer a soluc¸a˜o para este problema,
enta˜o deve haver um mecanismo de perda de momento angular orbital que mantenha o
processo de transfereˆncia de mate´ria nas varia´veis catacl´ısmicas (Warner 1995).
O mecanismo mais aceito atualmente, e tambe´m o mais eficiente, para a remoc¸a˜o do
momento angular orbital em varia´veis catacl´ısmicas e´ o freamento magne´tico por vento
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estelar (magnetic braking). Em poucas palavras, a estrela secunda´ria de baixa massa
emite um vento magne´tico que e´ forc¸ado a rotacionar com o campo magne´tico ate´ grandes
distaˆncias. Este vento remove o momento angular de spin da estrela secunda´ria. Como
esta e´ forc¸ada a girar sincronamente com a o´rbita pelo efeito de mare´, este processo tem
o efeito l´ıquido de remover o momento angular orbital (Eggleton 1976; Verbunt & Zwaan
1981; Patterson 1984; Mestel & Spruit 1987; Livio 1992).
As varia´veis catacl´ısmicas evoluem no sentido da diminuic¸a˜o do per´ıodo orbital (e
da separac¸a˜o orbital), no qual a estrela secunda´ria reduz progressivamente a sua massa
com a transfereˆncia de mate´ria. Para os sistemas com per´ıodos orbitais acima do gap, o
freamento magne´tico e´ o responsa´vel pela perda do momento angular orbital do sistema
a uma taxa (Warner 1995),
J˙MB = −2, 52× 1034P 1,64orb dyn cm (2.10)
Para os sistemas com per´ıodos orbitais abaixo do gap, o freamento por radiac¸a˜o gravita-
cional e´ o responsa´vel pela diminuic¸a˜o do per´ıodo orbital e da separac¸a˜o entre as estrelas
a uma taxa,
J˙GR = −8, 50× 1035 q
5/3
(1 + q)2/3
M31 (1)
P 2orb(h)
M
1/2
1 R
−1/2
1 (2) dyn cm (2.11)
O per´ıodo orbital mais curto observado para uma varia´vel catacl´ısmica e´ ∼ 75 min,
sendo que esse e´ o valor mı´nimo para que uma estrela secunda´ria de baixa massa continue
a transferir mate´ria para a estrela prima´ria. Uma estrela secunda´ria com M1(2) <∼ 0,08
torna-se completamente degenerada e cessa a queima de hidrogeˆnio. Ela torna-se uma
ana˜-branca de baixa massa e, se esta´ em equil´ıbrio te´rmico, obedece a relac¸a˜o massa-raio
(Chandrasekhar 1939)
R(2) ≈ 8, 96× 108(1 +X)5/3M−1/31 (2) cm (2.12)
onde X e´ a frac¸a˜o de hidrogeˆnio. Portanto, uma diminuic¸a˜o de massa leva a uma expansa˜o
da estrela secunda´ria. Da equac¸a˜o
Porb(h) ≈ 1, 41× 10−2(1 + X)5/2M−11 (2) (2.13)
uma transfereˆncia de mate´ria resulta num aumento do per´ıodo orbital. Isto implica em um
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Figura 2.13. Evoluc¸a˜o secular pro´ximo ao per´ıodo orbital mı´nimo. Per´ıodos orbitais sa˜o marcados
em minutos na sequ¨eˆncia evoluciona´ria. De Ritter (1986).
per´ıodo mı´nimo que ocorre durante a transformac¸a˜o da estrela secunda´ria na˜o degenerada
encolhendo em uma estrela secunda´ria degenerada em expansa˜o. O valor do per´ıodo
orbital mı´nimo, Porb,min depende sensivelmente do M˙(2) atual e da estrutura interna da
estrela secunda´ria. A figura 2.13 mostra a evoluc¸a˜o do per´ıodo orbital do sistema bina´rio.
Existe uma deficieˆncia de varia´veis catacl´ısmicas na˜o-magne´ticas na faixa de per´ıodo
orbital 2,3 <∼ Porb(h) <∼ 2,8 (figura 2.1). Contudo, existem sistemas separados que
se encontram dentro dessa faixa, ou que passara˜o por ela para entrarem em contato,
ou que ainda alcanc¸ara˜o contato dentro dela. A inexisteˆncia de sistemas nesta faixa de
per´ıodos orbitais e´ conhecido como o gap de per´ıodo. Um modelo para explicar este gap
foi proposto por Robinson et al. (1981). Eles perceberam que o limite superior do gap do
per´ıodo coincidia com a faixa em massas em que as estrelas secunda´rias transformavam sua
estrutura interna de um envelope convectivo profundo para totalmente convectivo. Eles
sugeriram que a contrac¸a˜o da estrela secunda´ria devido ao rearranjo interno terminaria
com a transfereˆncia de massa ate´ que o freamento causasse o contato outra vez no limite
inferior do gap de per´ıodo. Os modelos atuais de disrupted braking sa˜o baseados nestas
sugesto˜es. Entretanto, ainda na˜o existe qualquer teoria completa para explicar o gap dp
per´ıodo, sendo que o disrupted braking e´ somente uma hipo´tese.
O desaparecimento geral de po´s-novas levou a uma proposta que, apo´s uma erupc¸a˜o
de nova, uma varia´vel catacl´ısmica pode hibernar por algumas centenas ou milhares de
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anos, durante o qual ela tem M˙(2) zero ou muito baixo e em geral seria inativa e de dif´ıcil
reconhecimento paramV >∼ 20. A proposta atual (Kovetz, Prialnik & Shara 1988) e´ que a
irradiac¸a˜o da estrela secunda´ria durante a erupc¸a˜o da nova resulta num aumento suficiente
de perda de massa de modo que, apo´s a estrela prima´ria ter se acalmado (∼ 100 anos),
a estrela secunda´ria relaxa e descola de seu lo´bulo de Roche. O freamento (magne´tico
ou por emissa˜o de ondas gravitacionais) enta˜o reduz a, aumentando gradualmente M˙(2),
levando o sistema da regia˜o das novas-ana˜s para a regia˜o das nova-likes (Warner 1995),
ate´ a ocorreˆncia da pro´xima erupc¸a˜o de nova.
2.2 Discos de Acre´scimo
As varia´veis catacl´ısmicas apresentam as melhores oportunidades para observac¸o˜es e inter-
pretac¸o˜es de discos astrof´ısicos. Tanto discos estaciona´rios quanto discos fora do equil´ıbrio
podem ser encontrados frequ¨entemente no mesmo objeto em diferentes e´pocas. A luz de
muitas varia´veis catacl´ısmicas em seus estados estaciona´rios, e certamente de todas as
novas-ana˜s no pico da erupc¸a˜o, e´ dominada por emissa˜o do disco (Warner 1995).
Como a maior parte do disco esta´ pro´xima da estrela prima´ria, o campo gravitacional
da estrela secunda´ria pode ser desprezado. Neste caso, as o´rbitas sa˜o keplerianas e circu-
lares, com velocidade angular
ΩK(r) =
[
GM(1)
r3
]1/2
(2.14)
Contudo, deve haver um deslocamento radial de mate´ria uma vez que o atrito viscoso
entre os ane´is faz com que a maioria das part´ıculas mova-se em direc¸a˜o a` estrela prima´ria.
A velocidade de deslocamento radial e´ vrad.
As conservac¸o˜es da massa e do momento angular aplicadas aos ane´is no ga´s em rotac¸a˜o
diferencial resultam na equac¸a˜o,
∂Σ
∂t
=
3
r
∂
∂r
[
r1/2
∂
∂r
(
νkΣr
1/2
)]
(2.15)
onde νk e´ o coeficiente de viscosidade cinema´tica efetiva do ga´s e Σ e´ a densidade superfi-
cial. Esta e´ uma equac¸a˜o de difusa˜o na˜o-linear: a mate´ria difunde-se em direc¸a˜o a` estrela
prima´ria e o momento angular difunde-se em direc¸a˜o a` borda externa do disco. A escala
de tempo viscosa, tν , e´
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Figura 2.14. O espalhamento de um anel de massa m devido a torques viscosos. A densidade
superficial Σ e´ mostrada como uma func¸a˜o das varia´veis adimensionais x = r/rr
τ = 12νktr−2r . De Pringle (1981).
tν(r) ∼ r2/νk (2.16)
e implica numa velocidade de deslocamento radial
vrad ∼ νk/r (2.17)
Supondo que νk = constante, enta˜o a equac¸a˜o (2.15) pode ser resolvida para mostrar
como o anel dispersa-se num disco (figura 2.14).
Devido a` rotac¸a˜o da estrela prima´ria com uma velocidade angular Ω(1) < ΩK[R(1)],
deve existir uma zona de interface (boundary layer) na qual a velocidade Kepleriana do
material do disco e´ desacelerada ate´ ajustar-se a` velocidade equatorial da estrela prima´ria.
Para o caso de acre´scimo estaciona´rio, a soluc¸a˜o das equac¸o˜es de conservac¸a˜o de massa e
de momento angular fornece
νkΣ =
M˙(d)
3pi
1−
[
R(1)
r
]1/2 (2.18)
onde M˙(d) e´ a taxa de acre´scimo de mate´ria no disco.
A taxa de gerac¸a˜o de energia devido aos torques viscosos e´ dada por
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D(r) = νkΣ
(
r
dΩ
dr
)2
(2.19)
=
3GM(1)M˙(d)
4pir3
1−
[
R(1)
r
]1/2 (2.20)
∼ 3
4pi
Ω2K(r)M˙(d) para r À R(1) (2.21)
Esta energia e´ irradiada dos 2 lados do disco a uma taxa de 2σT 4eff(r), onde Teff e´ a
temperatura efetiva e σ e´ a constante de Stephan-Boltzman. A distribuic¸a˜o radial da
temperatura do disco e´ dada por
T 4eff(r) = T∗
[
r
R(1)
]−3/41−
[
R(1)
r
]1/2
1/4
(2.22)
onde
T∗ =
[
3GM(1)M˙(d)
8piσR3(1)
]1/4
(2.23)
A temperatura ma´xima no disco ocorre em r = (49/36)R(1) e tem valor de 0, 488T∗. Para
r À R(1), a equac¸a˜o (2.22) torna-se
Teff(r) ≈ T∗
(
r
R(1)
)−3/4
(2.24)
A equac¸a˜o (2.22) preve que um disco de acre´scimo em estado estaciona´rio tem uma tempe-
ratura superficial que aumenta de sua borda externa para um ma´ximo pro´ximo a` estrela
prima´ria.
O espectro emitido por cada elemento de a´rea do disco pode ser aproximado pelo
espectro de corpo negro
Bν(T ) =
2piν3
c2
(
e−hν/kT − 1
)−1
(2.25)
Utilizando a distribuic¸a˜o radial de temperatura da equac¸a˜o (2.22) e´ poss´ıvel estimar o
espectro cont´ınuo de um disco opticamente espesso em estado estaciona´rio (figura 2.15).
A boundary layer e´ a regia˜o onde o ga´s movendo-se com velocidade Kepleriana no
disco e´ desacelerado para igualar a velocidade da superf´ıcie da estrela prima´ria. A energia
liberada na boundary layer e´
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Figura 2.15. Contribuic¸o˜es de ane´is de corpo negro para a distribuic¸a˜o de intensidade total de um
disco de acre´scimo, paraM1(1) = 1 e M˙(d) = 10−9M¯ ano−1. A temperatura efetiva
(K) e o raio (cm) para cada anel esta˜o indicados. Os comprimentos de onda e os
limites de Lyman e Balmer sa˜o dados no topo do diagrama. De la Dous (1989).
L(BL) = L(d)
{
1− Ω(1)
ΩK [R(1)]
}2
= ζL(d) (2.26)
que e´ obtida da conservac¸a˜o da energia e do momento angular.
A temperatura efetiva para uma boundary layer opticamente espessa para uma prima´-
ria sem rotac¸a˜o e´ dada por
TBL ≈ 2, 9× 105M1/31 (1)R−7/91 (1)M˙2/918 (d) K (2.27)
onde M˙18(d) e´ a taxa de acre´scimo no disco em unidades de 10
18 g s−1. A maior parte da
radiac¸a˜o de uma boundary layer opticamente espessa deveria, portanto, ser emitida nas
regio˜es de raios-X mole e do ultra-violeta extremo. Se a boundary layer e´ opticamente
fina, enta˜o a radiac¸a˜o escapa diretamente da frente de choque que se forma quando o ga´s
em circulac¸a˜o encontra-se com a superf´ıcie da estrela prima´ria. A temperatura de choque
para um ga´s que chega na estrela prima´ria e´
Tch = 1, 85× 108M11 (1)R−19 (1) K (2.28)
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Deste modo, uma boundary layer opticamente fina deveria emitir principalmente em raios-
X duros, com energias ∼20 keV.
Existem evideˆncias observacionais de ventos estelares fortes do disco interno ou da
boundary layer em sistemas com M˙(d) alto, e que nesses sistemas TBL <∼ 1×105 K. Esses
resultados sa˜o incompat´ıveis com o modelo de Kley (1989) que preve uma TBL > 2, 8×105
K e nenhum vento produzido. Portanto, ha´ uma possibilidade que (a) parte da energia que
seria irradiada na boundary layer vai para a energia cine´tica do vento e (b) o mecanismo
gerador de vento aumenta a a´rea da superf´ıcie da regia˜o disco/boundary layer, levando a
uma temperatura efetiva menor ou (c) que a prima´ria esta´ girando com uma velocidade
pro´xima a` velocidade de ruptura.
2.3 O Me´todo de Mapeamento por Eclipse
As te´cnicas de processamento de imagens teˆm sido cada vez mais utilizadas na Astronomia
como uma ferramenta poderosa, e algumas vezes fundamental, para a reconstruc¸a˜o de
imagens em ra´dio de dados interferome´tricos e para a restaurac¸a˜o de imagens o´pticas
nubladas (Narayan & Nityananda, 1986). O uso destas te´cnicas para obter imagens de
discos de acre´scimo em varia´veis catacl´ısmicas eclipsantes e´ relativamente recente e foi
introduzido como o me´todo de mapeamento por eclipse por Horne (1983,1985).
O me´todo proposto por Horne e´ uma te´cnica computacional que utiliza perfis de eclipse
para obter mapas bidimensionais da distribuic¸a˜o de brilho na regia˜o do disco de acre´scimo
de varia´veis catacl´ısmicas eclipsantes. Os me´todos propostos anteriormente eram todos
dependentes de modelo (Frank & King, 1981; Frank et al. 1981; Zhang, Robinson &
Nather, 1986; Zhang & Robinson, 1987).
Treˆs suposic¸o˜es ba´sicas sa˜o feitas: (i) a superf´ıcie da estrela secunda´ria e´ dada pela
sua equipotencial de Roche, (ii) a distribuic¸a˜o de brilho esta´ limitada ao plano orbital e
(iii) a radiac¸a˜o emitida e´ independente da fase orbital (Baptista & Steiner 1993). Os treˆs
paraˆmetros ba´sicos que especificam a geometria do eclipse sa˜o: (a) a raza˜o de massas da
bina´ria q = M(2)/M(1), que controla os tamanhos relativos dos lo´bulos de Roche das
estrelas prima´ria e secunda´ria, (b) a fase de conjunc¸a˜o φ0 e (c) a largura do eclipse do
centro do disco ∆φ, que determina a inclinac¸a˜o da bina´ria desde que a raza˜o de massa
seja dada (Horne 1985). A relac¸a˜o entre a inclinac¸a˜o e a raza˜o de massa para diferentes
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Figura 2.16. A relac¸a˜o entre a raza˜o de massa q e a inclinac¸a˜o i e´ mostrada para diferentes valores
da largura do eclipse ∆φ para o centro do disco. De Horne (1985).
valores de ∆φ esta´ ilustrada na figura 2.16.
Vale notar que a hipo´tese de que o disco de acre´scimo se restringe ao plano orbital
pode na˜o ser sempre va´lida. Para inclinac¸o˜es grandes (i > 80◦) e M˙ alto, a espessura
do disco e´ suficiente para obscurecer parte das regio˜es centrais e a borda do disco pode
contribuir com uma intensidade significativa (Warner 1995).
Como a determinac¸a˜o da raza˜o de massas q das varia´veis catacl´ısmicas e´ incerta, e´
recomenda´vel adotarmos RL1 − distaˆncia do centro da ana˜-branca ao ponto Lagrangiano
interno − como a escala de comprimento ao inve´s da separac¸a˜o orbital a entre as estrelas
prima´ria e secunda´ria. Essa escolha e´ devida ao fato que o tamanho e a forma do lo´bulo
de Roche ocupado pelo disco de acre´scimo e´ quase independente da raza˜o de massas da
bina´ria se as distaˆncias sa˜o medidas em unidades de RL1 (figura 2.17) (Horne 1985).
Define-se a imagem como uma matriz quadrada de N pontos de lado λRL1 centrada so-
bre a estrela prima´ria. Cada elemento de superf´ıcie (pixel) tem uma a´rea (λRL1)
2 /N , com
uma intensidade Ij associada ao elemento de superf´ıcie j. O aˆngulo so´lido compreendido
por cada pixel quando visto da Terra e´
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Figura 2.17. Os lo´bulos de Roche de uma bina´ria catacl´ısmica sa˜o mostrados projetados sobre
o plano orbital para q =0,1 (linha so´lida preta), 0,5 (linha pontilhada), 1 (linha
tracejada), 2 e 10 (linha so´lida cinza). A ana˜-branca esta´ localizada na origem e a
unidade de distaˆncia e´ RL1.
θ2 =
[
(λRL1)
2
Nd2
]
cos i (2.29)
onde d e´ a distaˆncia ao sistema. Variando os valores de λ e de N , a imagem pode cobrir
diferentes frac¸o˜es da a´rea do lo´bulo da estrela prima´ria e pode ter resoluc¸a˜o espacial
distinta.
O fluxo fφ para cada fase e´ calculado somando as contribuic¸o˜es de todos os elementos
de superf´ıcie vis´ıveis
fφ = θ
2
N∑
j=1
IjVj,φ (2.30)
onde Vj,φ e´ a frac¸a˜o do elemento j que e´ vis´ıvel na fase φ.
A func¸a˜o de visibilidade Vj,φ especifica quais pixels esta˜o vis´ıveis e quais na˜o esta˜o vi-
s´ıveis em cada fase e tem duas dependeˆncias distintas: da geometria intr´ınseca do eclipse
(i,q) e da escolha da matriz imagem (λ,N). Para decidir se um dado ponto sobre o disco
de acre´scimo e´ vis´ıvel em uma dada fase, considere, enta˜o, o raio originado neste ponto
e que se dirige para a Terra. Se o potencial gravitacional ao longo desse raio na˜o cai
abaixo do valor da equipotencial que define a superf´ıcie de Roche, enta˜o o ponto sera´
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Figura 2.18. Geometria do eclipse do disco de acre´scimo. Cada linha marca a borda da regia˜o
do disco ocultada pela estrela secunda´ria no ingresso ou egresso em fases orbitais
sucessivas. A escala de comprimento e´ RL1 e o diagrama e´ calculado para q = 0, 9,
i = 75◦, que equivale a ∆φ = 0, 081. De Horne (1985).
vis´ıvel; caso contra´rio, se o potencial gravitacional estiver abaixo deste valor, o ponto sera´
ocultado pela estrela secunda´ria. Um algor´ıtmo similar foi desenvolvido por Mochnacki
(1971) para sintetizar curvas de luz de estrelas bina´rias de contato e usado por Young &
Schneider (1987) para estudar fenoˆmenos de eclipses nas linhas de emissa˜o de varia´veis
catacl´ısmicas.
A geometria do eclipse e´ ilustrada na figura 2.18 para o caso particular q = 0, 9 e
∆φ = 0, 081, que corresponde a uma inclinac¸a˜o i ' 75◦. Os lo´bulos de Roche das estrelas
prima´ria e secunda´ria sa˜o projetados sobre o plano orbital e um conjunto de arcos de
ingresso/egresso e´ desenhado sobre o disco de acre´scimo. Cada arco oculta o disco de
acre´scimo em diferentes fases. Cada posic¸a˜o ocultada do disco e´ descrita unicamente pela
sua fase de ingresso φi e por sua fase de egresso φe. Para inclinac¸o˜es moderadas, a borda
de tra´s do disco de acre´scimo pode nunca ser eclipsada (Horne 1985, 1993).
O me´todo de ma´xima entropia (Bryan & Skilling 1980; Horne 1985) e´ utilizado para
remover a incerteza devido ao fato de se tentar obter mapas bidimensionais a partir de
dados unidimensionais. Este me´todo escolhe a imagem com o maior grau de axi-simetria
consistente com os dados. Representando o disco de acre´scimo numa matriz quadrada de
2.3. O ME´TODO DE MAPEAMENTO POR ECLIPSE 37
pixels, uma distribuic¸a˜o de intensidade particular Ij tem uma entropia S, relativa a uma
distribuic¸a˜o default Dj, definida por
S = −
N∑
j=1
pj ln
(
pj
qj
)
(2.31)
com
pj =
Ij∑
k Ik
(2.32)
qj =
Dj∑
kDk
(2.33)
onde N e´ o tamanho da matriz de pixel. Se diferenciarmos a equac¸a˜o acima, a entropia
e´ maximizada quando Ij e Dj forem ideˆnticos. Deste modo, S mede a similaridade das 2
distribuic¸o˜es de intensidades.
A diferenc¸a entre o perfil de eclipse observado, dφ, e o calculado, fφ, e´ dado pela
estat´ıstica χ2
χ2 =
1
M
M∑
φ=1
[
fφ − dφ
σφ
]2
=
1
M
M∑
φ=1
r2φ (2.34)
onde σφ e´ uma estimativa do desvio padra˜o em dφ e M e´ nu´mero de pontos na curva de
luz.
O programa de reconstruc¸a˜o de imagens de discos de acre´scimo (PRIDA) utiliza o
me´todo de func¸a˜o de penalizac¸a˜o para resolver o problema da maximizac¸a˜o da func¸a˜o
entropia com a restric¸a˜o dado pelo χ2 (equac¸a˜o (2.34)). Baptista & Steiner (1991) pro-
puseram uma func¸a˜o de v´ınculo adicional, a estat´ıstica T ′, para evitar a ocorreˆncia de
res´ıduos correlacionados na curva de luz modelada, que surgem quando somente a es-
tat´ıstica χ2 e´ utilizada como teste de consisteˆncia. A estat´ıstica T ′ pode ser escrita como
T ′ =
1
M
M∑
φ=1
(fφ − dφ)
fφσφ
=
1
M
M∑
φ=1
rφ
fφ
(2.35)
Entretanto, a equac¸a˜o acima na˜o e´ adimensional e os valores de T ′ dependem dos fluxos
da curva de luz de entrada. Consequ¨entemente, parece deseja´vel ter uma estat´ıstica que
mec¸a a correlac¸a˜o entre os res´ıduos e os fluxos de maneira eficiente ao longo de toda
a curva de luz, independente das caracter´ısticas particulares dos dados de entrada. Foi
proposto enta˜o por Baptista & Steiner (1993), uma nova estat´ıstica definida por
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R =
1√
M − 1
M−1∑
φ=1
rφ.rφ+1 (2.36)
A estat´ıstica R tera´ um termo positivo se os res´ıduos vizinhos tiverem o mesmo sinal,
caso contra´rio, ela tera´ uma termo negativo quando os res´ıduos tiverem sinais opostos.
O valor esperado para a estat´ıstica R no caso de uma distribuic¸a˜o normal de res´ıduos e´
R = 0. A vantagem da estat´ıstica R sobre a estat´ıstica T ′ e´ que ela atua igualmente ao
longo de toda a curva de luz, ale´m de ser adimensional.
Segundo Rutten et al. (1992), o algor´ıtmo de mapeamento por eclipse e´ uma fer-
ramenta u´til para isolar a frac¸a˜o da luz total que origina-se de outros lugares ale´m do
plano orbital. Eles perceberam que no mapa reconstru´ıdo da curva de luz aparecia uma
estrutura espu´ria na forma de um anel nas regio˜es externas do disco. A intensidade
desta estrutura espu´ria, e consequ¨entemente a medida da entropia, esta´ relacionada com
a contribuic¸a˜o fracional da estrela secunda´ria (ou outra fonte adicional de luz) sobre a
luz total. Isto acontece porque o me´todo de mapeamento por eclipse assume que toda a
luz vem do disco de acre´scimo. Quando isto e´ real, a largura e profundidade do eclipse
correlacionam-se de modo que um perfil de eclipse mais estreito corresponde a um eclipse
mais profundo. A adic¸a˜o de uma componente na˜o-eclipsada na curva de luz (ou seja, luz
de uma outra fonte ale´m do disco de acre´scimo) arruina esta correlac¸a˜o. Para explicar o
excesso de luz presente no meio do eclipse e preservar a distribuic¸a˜o de brilho derivada
da forma do eclipse, o algor´ıtmo introduz essa luz adicional na regia˜o do mapa que e´
menos afetada pelo eclipse. Como a entropia mede a quantidade de estrutura presente
no mapa de intensidade, o algor´ıtmo pode ser usado para encontrar a contribuic¸a˜o da
estrela secunda´ria, ou seja, encontrar o offset ou ponto de intensidade zero verdadeiro da
curva de luz, deste modo, isolando a frac¸a˜o da luz total que na˜o vem do plano do disco
de acre´scimo. Teste de confiabilidade deste procedimento sa˜o apresentados e discutidos
em Baptista, Steiner & Horne (1996).
O mapa default com espalhamento azimutal completo (Horne 1985) resulta na re-
produc¸a˜o distorcida de estruturas assime´tricas adicionais tais como um bright spot na
borda do disco. Neste caso, o mapa reconstru´ıdo apresenta um fluxo menor na regia˜o
da fonte assime´trica e o excesso de fluxo e´ redistribu´ıdo como um anel conceˆntrico na
mesma distaˆncia radial (Horne 1985). Para diminuir este efeito de espalhamento, Rutten
et al. (1993) introduziram um mapa default com espalhamento azimutal limitado usando
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um perfil gaussiano polar de aˆngulos constantes ao longo do mapa. Com a reduc¸a˜o da
quantidade de espalhamento azimutal, o mapa default de aˆngulos constantes e´ melhor
ajustado para reproduzir estruturas assime´tricas nos mapas do que o mapa default com
espalhamento azimutal completo. Baptista et al. (1996) introduziram um modelo ligeira-
mente diferente, que utiliza um mapa default limitando a quantidade de espalhamento
azimutal com um perfil gaussiano polar de comprimentos de arco constante no mapa. Este
procedimento produz um mapa default no qual o espalhamento azimutal diminui com o
aumento do raio do disco.
A te´cnica de mapeamento por eclipse ja´ foi utilizada com grande sucesso para va´rios
objetos, tanto com dados de fotometria de banda larga quanto espectroscopia. A aplicac¸a˜o
desta te´cnica a dados de espectrofotometria com resoluc¸a˜o temporal e´ uma ferramenta
poderosa para medir a estrutura espacial de discos de acre´scimo de varia´veis catacl´ısmicas.
Horne & Cook (1985) realizaram fotometria UBV para reconstruir as imagens do disco
de acre´scimo da nova-ana˜ Z Cha. Eles encontraram que o disco de acre´scimo e´ opticamente
espesso e o perfil radial de temperatura do disco e´ consistente com a lei T ∝ R−3/4 para
acre´scimo estaciona´rio. Horne & Stiening (1985) realizaram um estudo da nova-like RW
Tri baseado em fotometria UBR. Eles determinaram que o disco tambe´m e´ opticamente
espesso e o perfil radial de temperatura e´ consistente com a lei esperada T ∝ R−3/4 para
acre´scimo em estado estaciona´rio.
Baptista & Steiner (1991) sugeriram a existeˆncia de um disco de acre´scimo opticamente
espesso em V4140 Sgr a partir da ana´lise da reconstruc¸a˜o de imagens, com a distribuic¸a˜o
radial de temperatura pro´xima a` do modelo de disco de acre´scimo padra˜o (T ∝ R−3/4).
Wood, Horne & Vennes (1992) utilizaram curvas de luz UBVR para mapear o disco
de acre´scimo da nova-ana˜ HT Cas em quiesceˆncia. O disco de acre´scimo em quiesceˆncia
tem um perfil de temperatura de brilho mais plano do que o modelo padra˜o de disco de
acre´scimo opticamente espesso em estado estaciona´rio, sendo neste caso opticamente fino.
Wood, Abbott & Shafter (1992) encontraram que o disco de acre´scimo na nova cla´ssica
V Per deve ter um perfil radial de temperatura mais plano do que o modelo padra˜o
de disco opticamente espesso em estado estaciona´rio. Eles encontraram que se o disco
e´ destru´ıdo em Rin ∼ 0, 15 − 0, 25RL1 para o caso em que a ana˜-branca tenha um
campo magne´tico, o perfil radial de temperatura pode estar muito pro´ximo a` um lei
Tb ∝ R−3/4
[
1− b (Rin/R)1/2
]
.
40 CAPI´TULO 2. REVISA˜O BIBLIOGRA´FICA
Rutten, van Paradijs & Tinbergen (1992a), usaram dados de fotometria para aplicar
a te´cnica de mapeamento por eclipse a 6 nova-likes: RW Tri, UX UMa, SW Sex, LX
Ser, V1315 Aql e V363 Aur. Eles encontram que os discos em RW Tri, UX UMa e V363
Aur teˆm um perfil radial de temperatura ligeiramente mais plano que o previsto pela lei
T ∝ R−3/4, enquanto que nos sistemas tipo SW Sex, o perfil radial de temperatura e´
notavelmnte mais plano que a lei T ∝ R−3/4.
Rutten et al. (1992b) concluiram, utilizando a te´cnica de mapeamento por eclipse,
que as observac¸o˜es dispon´ıveis de OY Car durante a subida de uma erupc¸a˜o na˜o oferecem
suporte para o modelo de instabilidade na transfereˆncia de mate´ria. A ana´lise deles
sugere o desenvolvimento de uma componente extra na˜o-eclipsada durante a erupc¸a˜o, que
contribuiria com ate´ ∼ 15% da luz total no ma´ximo da erupc¸a˜o. Essa componente extra
representaria o material luminoso que estaria acima do plano orbital, que poderia indicar
o desenvolvimento de um vento.
Bruch, Beele & Baptista (1996) obtiveram fotometria UBV para a nova-ana˜ OY Car
durante uma super-erupc¸a˜o. Eles utilizaram a te´cnica de mapeamento por eclipse e en-
contraram que o disco interno e´ opticamente espesso, com o perfil radial de temperatura
concordando com a lei T ∝ R−3/4. Os mapas do disco apresentam estruturas em suas
partes externas que podem ser interpretadas como a fonte de luz do superhump.
Baptista, Steiner & Horne (1996) utilizaram os dados de fotometria UBVRI de Bap-
tista et al. (1994) e encontraram para a nova-like UU Aqr um perfil radial de temperatura
em seu estado de brilho baixo que e´ consistente com a lei T ∝ R−3/4 para um acre´scimo
em estado estaciona´rio. Entretanto, para o estado de brilho alto, o perfil radial de temper-
atura e´ bem mais plano do que a lei T ∝ R−3/4. O diagrama duas-cores mostra que o disco
interno e´ opticamente espesso. Os autores sugeriram que UU Aqr fosse uma nova-like do
tipo SW Sex.
Rutten et al. (1993, 1994) aplicaram a te´cnica de mapeamento por eclipse para dados
de espectroscopia da nova-like UX UMa. Os resultados mostram que a emissa˜o torna-se
progressivamente mais fraca e mais vermelha a` medida que se aumenta o raio do disco, com
as linhas de Balmer passando de absorc¸a˜o no disco interno opaco para emissa˜o no disco
externo. Baptista et al. (1995) realizaram um estudo similar com observac¸o˜es do Hubble
Space Telescope (HST) com o cont´ınuo do ultra-violeta concordando razoavelmente com
a lei T ∝ R−3/4 para um acre´scimo em estado estaciona´rio, confirmando os resultados da
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ana´lise feita no o´ptico.
A partir de dados de espectroscopia de UX UMa obtidos com o HST, Baptista et al.
(1998) encontraram no ultravioleta que o disco de acre´scimo interno e´ caracterizado por
um cont´ınuo azul com linhas de absorc¸a˜o passando para emissa˜o com o aumento do raio
do disco. Este resultado confirma o que Rutten et al. (1994) tinham obtido para o o´ptico.
Os perfis de temperatura radial dos mapas no cont´ınuo sa˜o bem descritos por um modelo
de disco em estado estaciona´rio nas regio˜es do disco interna e intermedia´ria. O espectro
da luz na˜o-eclipsada conte´m linhas de emissa˜o intensas e um cont´ınuo originado em ga´s
opticamente fino que, segundo eles, prove´m de uma cromosfera + vento do disco. A
comparac¸a˜o entre os espectros da parte da frente do disco com o da parte de tra´s do disco
no mesmo raio revelou uma assimetria significativa na emissa˜o do disco no ultra-violeta
que na˜o era vista no o´ptico. Ale´m disso, o lado do disco mais pro´ximo da estrela secunda´ria
mostra uma descontinuidade de Balmer em absorc¸a˜o e uma absorc¸a˜o pronunciada pela
cortina de ferro, sugerindo a existeˆncia de um anel absorvedor de ga´s frio cuja densidade
e/ou estrutura vertical aumenta com o aumento do raio. Os espectros espacialmente
resolvidos que conte´m o fluxo de mate´ria do ga´s sugerem que o ga´s extravaza para ale´m do
ponto de impacto na borda do disco e continua ao longo da trajeto´ria do fluxo produzindo
uma emissa˜o distinta ate´ 0, 10RL1.
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Cap´ıtulo 3
Espectroscopia de UU Aqr
3.1 Histo´rico de UU Aqr
UU Aqr e´ uma varia´vel catacl´ısmica relativamente brilhante (V ≈ 13, 5 mag) com um
per´ıodo orbital de 3,92h que foi identificada como uma estrela varia´vel no comec¸o deste
se´culo (Beljawski 1926). O sistema permaneceu erroneamente classificado como uma
varia´vel semi-regular de longo per´ıodo, do tipo µ Cep (Payne-Gaposchkin 1952), ate´
ser descoberto como sendo uma varia´vel catacl´ısmica eclipsante por Volkov, Shugarov &
Seregina (1986) com eclipses profundos (∆B ' 1, 5 − 2, 0 mag) e com uma cintilac¸a˜o
intr´ınseca de 0, 2 mag de amplitude. Esses autores propuseram que o sistema fosse classi-
ficado como uma nova-ana˜ pelo fato de apresentar variac¸o˜es de brilho de grande amplitude
(∆B ' 4, 4 mag), observadas em placas fotogra´ficas. Eles encontraram um per´ıodo or-
bital fotome´trico de 0,1635806d. Isto coloca UU Aqr numa faixa de per´ıodo entre 3−4
h, acima do gap de per´ıodo. Espectroscopia de baixa resoluc¸a˜o realizada por Downes &
Keyes (1988) revelou a presenc¸a de linhas de emissa˜o de pico simples da se´rie de Balmer
bem como linhas fracas de HeI e HeII. Goldader & Garnavich (1989) publicaram uma
efeme´ride revisada a partir das medidas de Volkov et al. (1986) e de 5 novos instantes de
mı´nimos, com um per´ıodo orbital de 0,163579089d (≈ 3, 92h).
Haefner (1989) realizou um estudo da variabilidade espectrosco´pica da linha do Hα
e determinou uma func¸a˜o de massa para a estrela secunda´ria de f(M(2)) = 0, 69M¯.
Ele estimou a massa da ana˜-branca entre 0,4−0,5M¯, usando uma M1(2) = 0, 37 para a
estrela secunda´ria (relac¸a˜o emp´ırica per´ıodo-massa, Patterson 1984) para uma inclinac¸a˜o
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entre 70◦ e 90◦. O valor estimado por ele e´ consistente com o valor me´dio da massa de
ana˜s-brancas, de 0,74M¯, encontrado para nova-likes. Contudo, a curva de velocidade
radial apresenta um deslocamento de 0,15 ciclo em relac¸a˜o ao mı´nimo da curva de luz,
indicando uma contaminac¸a˜o da onda-S possivelmente devido ao movimento orbital do
bright spot.
Hessman (1990) realizou espectroscopia azul que confirma a presenc¸a de pico simples
das linhas de emissa˜o. A auseˆncia de distu´rbio rotacional t´ıpico de emissa˜o de discos de
acre´scimo durante o eclipse na linha do Hβ levou Hessman a sugerir que as linhas de
emissa˜o tem uma origem que na˜o e´ no disco.
Diaz & Steiner (1991) realizaram um estudo mais apurado de UU Aqr onde mostraram
que o perfil da linha de Hα e´ muito assime´trico e varia com a fase orbital. Eles tentaram
separar o movimento orbital da estrela prima´ria medindo a curva de velocidade radial das
asas da linha de Hα e determinaram uma semi-amplitude de K1 = 120 km s
−1 e uma
func¸a˜o de massa para estrela secunda´ria f(M(2)) = 0, 030M¯ que e´ muito menor do que
aquela encontrada por Haefner (1989). Eles calcularam uma massa para a estrela prima´ria
de M1(1) = 0, 90 e uma raza˜o de massa q = 0, 40, que produz uma estrela secunda´ria com
uma massa de M1(2) = 0, 37, assumindo uma estrela secunda´ria na sequ¨eˆncia principal
inferior. Baseado no comportamento da linha de emissa˜o, esses autores sugeriram que a
maior parte da emissa˜o em Hα provenha de uma bright spot opticamente fino, enquanto
que o disco de acre´scimo deve ser opticamente espesso. Eles tambe´m sugeriram que UU
Aqr deve ser um sistema do tipo nova-like, com uma alta taxa de transfereˆncia de mate´ria.
Um estudo baseado em fotometria multicor foi realizado por Baptista, Steiner & Cies-
linski (1994), com dados obtidos entre 1988 e 1992. Eles obtiveram um efe´meride revisada
para os instantes de mı´nimo e um limite superior para as variac¸o˜es do per´ıodo orbital.
Eles mediram as fases de contato nas curvas de luz do eclipse para calcular a geome-
tria do sistema e estimar as massas e as dimenso˜es, encontrando uma raza˜o de massa
de q = 0, 30 ± 0, 07 e uma inclinac¸a˜o i = 78◦ ± 2◦. As massas das 2 estrelas do sis-
tema sa˜o M1(1) = 0, 67 ± 0, 14 e M1(2) = 0, 20 ± 0, 07. Esses autores determinaram um
K1 = 84 ± 26 km s−1 que e´ ∼ 30% menor do que a semi-amplitude obtida por Diaz &
Steiner (1991) a partir das linhas de emissa˜o. A temperatura estimada para a ana˜-branca
e´ de Twd ' 34000K e uma distaˆncia de D = 270 ± 50pc e´ sugerida para a bina´ria se o
disco for opaco. Esses autores descobriram que o sistema exibe transic¸o˜es ocasionais de
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estados de brilho alto para estados de brilho baixo em escalas de tempo ∼ 4 anos, sendo
que a amplitude da mudanc¸a de estado e´ pequena, ≈ 0, 2 − 0, 3 omag, comparada com
outras nova-likes. A forma do perfil de eclipse muda significativamente do estado alto
para o estado baixo e eles concluiram que a diferenc¸a principal entre esses dois estados e´
devido a` presenc¸a do bright spot na borda externa do disco no estado alto. Eles sugeri-
ram, baseados na forma do eclipse e na auseˆncia de um hump proeminente na curva de
luz, que UU Aqr e´ um sistema nova-like com uma alta taxa de transfereˆncia de mate´ria
com um disco de acre´scimo opticamente espesso e relativamente brilhante. Os ajustes
obtidos para os fluxos no meio do eclipse sugerem que as linhas de emissa˜o sa˜o formadas
numa regia˜o estendida que e´ parcialmente ocultada durante o eclipse.
Mais recentemente, Baptista, Steiner & Horne (1996) realizaram um estudo de mapea-
mento por eclipse para UU Aqr, com o mesmo conjunto de dados do trabalho de Baptista
et al. (1994), para os estados de brilho alto (V ' 13, 5 mag) e baixo (V ' 13, 8 mag). A
distaˆncia de UU Aqr que eles estimaram e´ de D = 200±70pc. A temperatura encontrada
e´ de ∼ 6000K nas regio˜es externas e de ∼ 16000K nas regio˜es internas do disco, pro´ximas
a` ana˜-branca. A taxa de acre´scimo de mate´ria inferida para o caso do estado de brilho alto
e´ 10−9,2±0,1M¯ ano−1 nas partes internas do disco (R = 0, 1RL1) e 10−8,8±0,1M¯ ano−1 nas
partes externas do disco (R = 0, 3RL1). O perfil de temperatura radial para este caso e´
mais plano do que a lei T ∝ R−3/4 nas partes internas do disco, o mesmo comportamento
encontrado por Rutten et al. (1992) nas estrelas SW Sex, sugerindo que UU Aqr pertenc¸a
a esta subclasse. A comparac¸a˜o dos mapas de eclipses dos estados de brilho alto e baixo
revelou que as diferenc¸as eram causadas pelas mudanc¸as na estrutura das partes externas
do disco, sendo que o efeito mais nota´vel e´ o aparecimento de um bright spot vermelho
na borda do disco. Este resultado, junto com o aumento inferido na taxa de acre´scimo
das partes externas do disco, sugere que as mudanc¸as de brilho observadas sa˜o causadas
por variac¸o˜es na taxa de transfereˆncia de mate´ria da estrela companheira.
Segundo Baptista et al. (1996) e Warner (1997), UU Aqr esta´ ligeiramente acima
de M˙crit e as variac¸o˜es de 0,3 mag de brilho sa˜o resultantes de mudanc¸as em M˙(2).
Warner notou que a temperatura das partes externas de T ∼6000 K (Baptista et al.
1996) esta´ muito pro´xima da temperatura de disparo das erupc¸o˜es de novas-ana˜s, sendo
que pequenas variac¸o˜es em M˙(2) poderiam levar a erupc¸o˜es de novas-ana˜s em UU Aqr.
Uma reduc¸a˜o ligeiramente maior em M˙ poderia transforma´-la numa estrela Z Cam com
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Figura 3.1 . Curva de luz de UU Aqr de novembro de 1990 a julho de 1997. De Honeycutt et al.
(1998).
erupc¸o˜es alcanc¸ando mV ' 12, 8, que poderia explicar as ocasionais observac¸o˜es isoladas
em mV ' 13, 0 (Volkov et al. 1986). Isto implicaria que UU Aqr e´ uma estrela Z Cam
em standstill longo. Honeycutt, Robertson & Turner (1998) observaram UU Aqr por
um per´ıodo de aproximadamente 8 anos, onde detectaram variac¸o˜es de brilho do tipo de
erupc¸o˜es de novas-ana˜s entre 0, 5− 1, 0 mag em escalas de tempo de alguns dias. A figura
3.1 mostra a curva de luz de UU Aqr de novembro de 1990 a julho de 1997.
Hoard et al. (1998) realizaram espectroscopia de me´dia resoluc¸a˜o de UU Aqr durante
o seu estado de brilho alto. Eles notaram que o sistema parece ser do tipo SW Sex,
confirmando o que havia se previsto por Baptista et al. (1996), e a discussa˜o que eles
desenvolveram foi baseado em cima do contexto do fenoˆmeno das SW Sex. O resultado das
curvas de largura equivalente das linhas de emissa˜o, da tomografia Doppler e da simulac¸a˜o
dos perfis de linhas forneceu evideˆncias sobre as presenc¸as de um bright spot no lugar de
impacto do fluxo de mate´ria com a borda externa do disco e de uma estrutura de absorc¸a˜o
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sime´trica e extensa tanto azimutal quanto verticalmente. Uma poss´ıvel origem explorada
por esses autores e´ que esta estrutura de absorc¸a˜o e´ resultante do impacto explosivo do
fluxo de mate´ria com o disco.
Kaitchuck et al. (1998) realizaram espectroscopia no o´ptico e no ultra-violeta para
UU Aqr. Eles obtiveram a amplitude da velocidade radial da ana˜-branca a partir da
tomografia Doppler na linha de emissa˜o Hβ, obtendo um valor de K1 = 182 km s
−1, bem
diferente do valor determinado por Diaz & Steiner (1991). Com esse valor de K1, esses
autores encontraram uma raza˜o de massa q = 0, 86 e as massas estimadas para as estrelas
prima´ria entreM(1) = 0, 51−0, 68M¯ e secunda´ria entreM(2) = 0, 44−0, 58M¯, valores
esses bem diferentes daqueles encontrados por Baptista et al. (1994). Segundo eles, as
razo˜es para estas discrepaˆncias na˜o esta˜o claras, sendo que as poss´ıveis explicac¸o˜es sa˜o
ou que os pontos de contato do eclipse do bright spot foram mal determinado ou que a
tomografia Doppler foi mal interpretada. Vale notar que a raza˜o de massas encontrada
e a inclinac¸a˜o adotada sa˜o incompat´ıveis com o valor observado de ∆φ (Baptista et al.
1994).
3.2 Observac¸o˜es e Reduc¸a˜o
Observac¸o˜es espestrosco´picas centradas nos eclipses de UU Aqr foram obtidas com o
telesco´pio de 2,1m do Kitt Peak National Observatory (KPNO) entre julho e agosto
de 1993. As observac¸o˜es foram efetuadas na faixa espectral de 3500 − 7000A˚ com uma
resoluc¸a˜o espectral de ∆λ = 1, 5 A˚/pixel e uma resoluc¸a˜o temporal de ∆t = 55 s, num
total de 5 conjuntos de dados e 533 espectros. As observac¸o˜es incluem uma estrela de
comparac¸a˜o pro´xima dentro da fenda junto com a estrela varia´vel. O objetivo por tra´s
desta montagem e´ usar as observac¸o˜es da estrela de comparac¸a˜o para verificac¸a˜o e poste-
rior correc¸a˜o de variac¸o˜es na transpareˆncia de ce´u e para refinar a calibrac¸a˜o absoluta. A
tabela 1 conte´m um resumo das observac¸o˜es.
Os dados tiveram subtrac¸a˜o de bias numa reduc¸a˜o preliminar no KPNO. Os arquivos
de flat-field e twilight sky (semelhante ao flat-field feito logo apo´s o poˆr-do-sol) de cada
noite foram combinados para produzir um flat geral para correc¸a˜o de efeitos de iluminac¸a˜o
na fenda. Os dados das 5 noites foram corrigidos pelos correspondentes flats combinados
(flat-field + twilight sky). Como a noite 2 na˜o tem exposic¸a˜o de twilight, usamos uma
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Tabela 3.1: Resumo das Observac¸o˜es
Run Data Comec¸o Fim Nspec No. Cobertura Cobertura Faixa em
(UT) (UT) ciclo em fase em λ(A˚) massa de ar
1 22/07/93 05:56:14 07:33:02 105 17389 −0,20 , +0,21 3564,0 , 6766,5 2,20 , 1,44
2 27/07/93 07:58:38 09:40:49 111 17420 −0,11 , +0,32 3601,5 , 6805,5 1,31 , 1,24
3 13/08/93 07:52:01 09:25:22 101 17524 −0,22 , +0,17 3646,5 , 6850,5 1,24 , 1,30
4 15/08/93 07:00:37 08:36:50 106 17536 −0,20 , +0,20 3649,5 , 6853,5 1,28 , 1,25
5 16/08/93 06:18:17 08:18:11 110 17542 −0,27 , +0,24 3649,5 , 6853,5 1,36 , 1,24
Nspec = nu´mero de espectros
me´dia das exposic¸o˜es de twilight das outras noites (mesma faixa em λ). Os dados foram
corrigidos dos efeitos de flat-field e iluminac¸a˜o da fenda usando a rotina CCDPROC do
IRAF.
O procedimento DOSLIT foi usado para extrair espectros 1-D da estrela varia´vel e da
estrela de comparac¸a˜o em todas as imagens utilizando o algor´ıtmo de extrac¸a˜o o´tima de
Horne (1986). Este processo gera um conjunto de arquivos de sa´ıda multi-bandas para
cada objeto, com os espectros extra´ıdos, os espectros das barras de erros (considerando o
ru´ıdo de contagem de fo´tons e a resposta de sensibilidade) e os correspondentes espectros
do ce´u. Observac¸o˜es de laˆmpada de HeNeAr foram usadas para calibrar a escala de com-
primento de onda. Observac¸o˜es das estrelas espectrofotome´tricas padro˜es BD+28 4211 e
G191B2B foram usadas para derivar a func¸a˜o de sensibilidade instrumental e calibrar o
fluxo do conjunto de espectros extra´ıdos em cada noite. Os espectros individuais foram
checados pela presenc¸a de poss´ıveis raios co´smicos e foram corrigidos, quando apropriado,
pela interpolac¸a˜o dos fluxos nos comprimentos de onda vizinhos.
Um poss´ıvel problema que pode ter ocorrido durante as observac¸o˜es e´ a perda de luz
na fenda por ter sido utilizada uma fenda estreita (∼ 2”) e tambe´m perda de luz devido
a` guiagem. As observac¸o˜es da estrela de comparac¸a˜o foram usadas para testar estas
possibilidades.
A figura 3.2 mostra os espectros me´dios da estrela de comparac¸a˜o para cada noite
juntamente com valores medianos dos fluxos obtidos da fotometria UBVRI (Baptista et
al. 1994). O espectro do run 5 foi adotado como o espectro de refereˆncia, e os espectros
das outras noites foram escalonados por fatores independentes do comprimento de onda
para se ajustar ao n´ıvel de fluxo do espectro de refereˆncia. Este procedimento mostra que
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Figura 3.2 . Comparac¸a˜o entre os espectros me´dios (curvas em tons de cinza) e os fluxos me´dios
UBV RI (c´ırculos cheios com respectivas barras de erro) para a estrela de comparac¸a˜o.
As curvas inferiores nos mesmos tons de cinza sa˜o os erros nos espectros me´dios.
os espectros da comparac¸a˜o em todos os runs teˆm inclinac¸o˜es similares e que, portanto,
na˜o existe perda de luz por refrac¸a˜o diferencial, ou seja, perda de luz na fenda dependente
de λ. Os fluxos no espectro de refereˆncia sa˜o consistentes ao n´ıvel de 1σ com os fluxos
medianos obtidos da fotometria UBVRI, o que indica que a calibrac¸a˜o absoluta tem uma
incerteza <∼ 5%.
Os espectros calibrados foram combinados para produzir espectrogramas sequ¨enciados
(trailed spectrograms) da estrela varia´vel e de comparac¸a˜o para cada noite. A visual-
izac¸a˜o dos espectrogramas da estrela de comparac¸a˜o mostra que existem variac¸o˜es de
transpareˆncia do ce´u e/ou perdas de luz na fenda na˜o desprez´ıveis (' 15%) ao longo das
observac¸o˜es. No´s usamos um me´dia de 40 espectros da noite 5 para definir o espectro
de refereˆncia (calibrado) da estrela de comparac¸a˜o e normalizamos os espectrogramas da
estrela de comparac¸a˜o dividindo cada espectro pelo espectro de refereˆncia. Os espec-
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trogramas normalizados foram, ale´m disso, suavizados com um ajuste spline cu´bico 2-D
usando a rotina IMSURFIT do IRAF e normalizados pelo fluxo me´dio. As variac¸o˜es de
transpareˆncia do ce´u e as perdas de luz na fenda foram corrigidas dividindo o espectro-
grama da estrela varia´vel pelo espectrograma normalizado da estrela de comparac¸a˜o em
cada noite (um procedimento similar a` correc¸a˜o de flat-field). Este procedimento, contudo,
na˜o corrige erros de calibrac¸a˜o por eventuais perdas de luz diferenciada entre a estrela
varia´vel e de comparac¸a˜o. A correlac¸a˜o entre as variac¸o˜es nos trailed espectrograms da
estrela varia´vel e da de comparac¸a˜o sugere que estes erros sa˜o menores que 5%.
Os conjuntos dos dados finais foram transformados para o formato de entrada apro-
priado ao programa JOIA (Baptista 1996, comunicac¸a˜o privada), que produz as curvas
de luz para a ana´lise com te´cnicas de mapeamento de eclipse.
3.3 Descric¸a˜o dos Dados
A figura 3.3 mostra os espectros me´dios de UU Aqr fora do eclipse e no meio do eclipse
para a monitoria realizada em 13 de agosto de 1993. O espectro e´ dominado por intensas
linhas de Balmer em emissa˜o com uma base relativamente larga, e tambe´m mostra linhas
de HeI e o blend das linhas de CIII, NIII e HeII em ∼ 4650 A˚. Pode-se tambe´m notar que
as linhas da se´rie de Balmer aparecem com pico simples e sa˜o assime´tricas, com o lado
vermelho da linha sendo mais intenso − em acordo com os resultados de Hessman (1990)
e Diaz & Steiner (1991). As linhas de emissa˜o do HeI aparecem com um poss´ıvel pico
duplo sugerindo ou uma emissa˜o no disco de acre´scimo ou uma emissa˜o de pico simples
com uma absorc¸a˜o no centro da linha.
O fluxo no cont´ınuo e´ bem mais intenso no espectro fora do eclipse do que no espectro
no meio do eclipse, sendo que o fluxo no meio do eclipse e´ reduzido por um fator ∼ 3− 4.
Essa queda e´ devida ao eclipse da regia˜o emissora, o disco de acre´scimo, pela estrela se-
cunda´ria. Enquanto isso, a intensidade das linhas de emissa˜o no meio do eclipse sofre
um reduc¸a˜o bem menor ( fator ∼ 1, 5) em relac¸a˜o ao fluxo emitido fora do eclipse, sug-
erindo que uma frac¸a˜o substancial do fluxo emitido nas linhas na˜o e´ eclipsado pela estrela
secunda´ria. Isto leva-nos a suspeitar que a regia˜o geradora das linhas de emissa˜o seja
verticalmente estendida com um tamanho (volume) bem maior que o disco de acre´scimo
(responsa´vel pela emissa˜o no cont´ınuo), e tambe´m maior do que a estrela secunda´ria,
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Figura 3.3 . Espectro de UU Aqr fora (preto) e no meio do eclipse (cinza). As principais linhas de
emissa˜o esta˜o indicadas pelas pontilhadas.
podendo ser uma cromosfera em torno da ana˜-branca e do disco de acre´scimo. Neste
cena´rio, as linhas sa˜o emitidas pelo vento dessa cromosfera, em concordaˆncia com o que
foi sugerido por Baptista et al. (1994).
A figura 3.4 mostra curvas de luz das 5 monitorias para a faixa espectral 5000A˚ −
6500A˚. As curvas dos runs 3 e 5, que foram obtidas em melhores condic¸o˜es atmosfe´ricas,
apresentam menor dispersa˜o dos pontos. O run 5 apresenta um buraco causado por uma
interrupc¸a˜o das observac¸o˜es para ajuste de foco do telesco´pio. As curvas de luz apresentam
perfis de eclipse similar e fluxo me´dio fora do eclipse consistente, com variac¸o˜es entre as
monitorias ao n´ıvel de <∼ 20%. O perfil dos eclipses e o n´ıvel de fluxo fora do eclipse
indicam que as observac¸o˜es foram efetuadas durante o estado alto de brilho de UU Aqr,
consistente com a curva de luz histo´rica de Honeycutt et al. (1998). A faixa espectral
das curvas de luz mostradas na figura 3.4 corresponde, a grosso modo, a` banda V . O
fluxo me´dio fora do eclipse implica numa magnitude V = 13, 2 mag consistente com o
valor encontrado por Honeycutt et al. (1998), de mV = 13, 5 mag. Uma vez que as curvas
correspondem ao mesmo estado de brilho, foi poss´ıvel combinar os dados das 5 observac¸o˜es
para produzir uma curva de luz mediana para cada faixa espectral (ver detalhes da cons-
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Figura 3.4 . Comparac¸a˜o entre as curvas de luz no cont´ınuo, 5000−6500 A˚. As curvas de luz
apresentam um deslocamento vertical de 20 mJy para uma melhor visualizac¸a˜ocom
excec¸a˜o do run 5. As linhas pontilhadas correspondem ao zero da escala. As incertezas
foram deriadas da estat´ıstica poissoniana e sa˜o menores do que o tamanho dos pontos.
3.4. CONSTRUC¸A˜O DAS CURVAS DE LUZ 53
truc¸a˜o de curvas de luz na sec¸a˜o seguinte).
3.4 Construc¸a˜o das Curvas de Luz
Os espectros calibrados foram divididos em um conjunto de 226 faixas espectrais, de 15 A˚
de largura no cont´ınuo e nas linhas mais fracas. As linhas mais intensas foram divididas
em faixas de ' 500 km/s de largura. Para cada uma das faixas espectrais foi constru´ıda
uma curva de luz calculando o fluxo me´dio em cada espectro e colocando os resultados em
fase de acordo com a efeme´ride de Baptista et al. (1994). Uma correc¸a˜o de fase de −0,003
ciclo foi aplicada a`s curvas de luz para que o centro do eclipse da ana˜-branca coincidisse
com a fase zero. Esse procedimento foi aplicado para os 5 conjuntos de dados. As curvas
de luz nas faixas espectrais das linhas de emissa˜o compreendem o fluxo total no intervalo
correspondente, sem subtrac¸a˜o de uma poss´ıvel contribuic¸a˜o do cont´ınuo subjacente.
Para melhorar a raza˜o s´ınal/ru´ıdo e tambe´m para reduzir a influeˆncia do flickering
intr´ınseco a`s varia´veis catacl´ısmicas, as curvas de luz individuais foram combinadas para
produzir curvas de luz medianas para cada faixa espectral. Primeiro normalizamos as cur-
vas de luz ajustando uma func¸a˜o spline para as fases fora do eclipse e dividindo as curvas
de luz pelos seus respectivos splines ajustados. As curvas normalizadas foram combinadas
dividindo os dados em caixas em fase de largura 0,0038 ciclo e calculando a mediana do
fluxo para cada caixa. Por fim, a curva mediana normalizada e´ reescalonada pelo valor
mediano em fase zero da func¸a˜o spline das curvas individuais. A incerteza correspondente
foi tomada como sendo o desvio absoluto mediano em cada caixa. Este processo remove
as variac¸o˜es orbitais que esta˜o presentes fora do eclipse com efeitos mı´nimos na forma do
eclipse.
A figura 3.5 mostra as 5 curvas de luz para uma faixa espectral centrada em 5600 A˚,
juntamente com a respectiva curva de luz mediana calculada. Curvas de luz medianas
para faixas espectrais selecionadas sa˜o mostradas nas figuras 4.1 e 4.2.
3.5 Mapas de Eclipse
A geometria do eclipse e´ definida pela raza˜o de massas (q = M2/M1) e pelo aˆngulo de
inclinac¸a˜o i - ou equivalentemente, a largura do eclipse do centro do disco, ∆φ (Horne
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Figura 3.5 . Comparac¸a˜o das 5 curvas de luz com a curva de luz mediana calculada. A linha so´lida
representa a curva mediana das 5 curvas individuais. Para cada curva individual, foi
utilizado um s´ımbolo diferente. Para o run 1 c´ırculo vazado, para o run c´ırculo cheio,
para o run 3 triaˆngulo vazado, para o run 4 quadrado cheio e para o run 5 aster´ıstico.
A curva mediana e´ uma boa representac¸a˜o dos conjuntos individuais.
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1985). A raza˜o de massas q controla a forma e o tamanho relativo dos lo´bulos de Roche.
A inclinac¸a˜o i determina a forma e extensa˜o da sombra da estrela secunda´ria quando
projetada sobre o plano orbital.
Para este trabalho, adotamos os paraˆmetros derivados para a geometria da bina´ria
UU Aqr por Baptista, Steiner e Cieslinski (1994), i = 78◦ e q = 0, 3. Como nosso mapa
de eclipse, adotamos uma matriz de 51 × 51 pixels centrada sobre a estrela prima´ria de
lado 2RL1, onde RL1 e´ a distaˆncia do centro do disco ao ponto lagrangiano interno. Isto
fornece mapas com uma resoluc¸a˜o espacial nominal de ∆s = 0, 039RL1, compara´vel ao
tamanho esperado da ana˜-branca em UU Aqr (∼= 0, 032RL1).
Analisamos as curvas de luz medianas (sec¸a˜o 3.4) com o programa PRIDA para obter,
para cada faixa espectral, um mapa da distribuic¸a˜o de brilho do disco de acre´scimo mais
uma componente na˜o-eclipsada. Curvas de luz ajustadas e os correspondentes mapas da
distribuic¸a˜o de brilho para faixas espectrais selecionadas sa˜o mostradas nas figuras 4.1 e
4.2.
Usamos um procedimento de Monte Carlo (e.g. Rutten et al. 1992a; Baptista et
al. 1995) para estimar as incertezas estat´ısticas que afetam os mapas de eclipses. Para
uma dada curva de luz, um conjunto de 10 curvas de luz artificiais foi gerado, no qual os
pontos sa˜o variados aleatoriamente e independentemente de acordo com uma distribuic¸a˜o
gaussiana com um desvio padra˜o igual a` incerteza naquele ponto. Essas curvas de luz sa˜o
ajustadas com o algor´ıtmo de mapeamento por eclipse para produzir um conjunto de 10
mapas de eclipses. Estes mapas sa˜o enta˜o combinados para produzir um mapa me´dio e um
mapa dos res´ıduos em relac¸a˜o a` me´dia, que fornece a incerteza estat´ıstica em cada pixel.
Essas incertezas sera˜o usadas quando estimarmos os erros nos perfis radiais de intensidade
e de temperatura derivados e tambe´m para os espectros espacialmente resolvidos.
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Cap´ıtulo 4
Resultados e Discussa˜o
4.1 Estrutura do Disco
Os nossos mapas de eclipse produzem informac¸a˜o espacial sobre o espectro emergente do
disco de acre´scimo de UU Aqr. Nesta sec¸a˜o no´s comparamos e discutimos os mapas de
eclipse em faixas espectrais selecionadas para estudar a estrutura do disco de acre´scimo
em diferentes comprimentos de onda.
A figura 4.1 compara as curvas de luz (painel a` esquerda) e os mapas de eclipse (painel
a` direita) para 4 faixas espectrais escolhidas no cont´ınuo. As curvas de luz apresentam
um eclipse profundo e um egresso assime´trico que e´ mais pronunciado para comprimentos
de onda maiores. Os mapas de eclipse mostram, correspondentemente, uma estrutura
assime´trica no lado do disco que se afasta da estrela secunda´ria. Este resultado e´ remi-
niscente do observado por Baptista et al. (1996) para o estado de brilho alto. Contudo,
diferentemente de Baptista et al. (1996), os nossos mapas na˜o apresentam a nota´vel
assimetria na borda externa do disco associada a` emissa˜o no bright spot por aqueles
autores.
A figura 4.2 compara as curvas de luz e os mapas de eclipse para treˆs linhas da se´rie
de Balmer, Hα , Hβ e Hγ, e para a linha do HeI λ5876, para as faixas espectrais
correspondendo ao centro das linhas. Vale ressaltar que as curvas de luz para as linhas de
emissa˜o incluem o fluxo total na faixa de comprimento de onda correspondente, ou seja,
na˜o e´ feita subtrac¸a˜o de uma poss´ıvel contribuic¸a˜o do cont´ınuo. As curvas de luz mostram
um eclipse raso em comparac¸a˜o com as curvas de luz para o cont´ınuo e uma assimetria
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Figura 4.1 . Curvas de luz (painel a` esquerda) e mapas de eclipses (painel a` direita) para as
faixas espectrais selecionadas do cont´ınuo, λ = 3657A˚, 4411A˚, 5510A˚ e 6404A˚. As
linhas so´lidas correspondem aos modelos do mapeamento por eclipse e os pontos aos
dados observados. As linhas verticais pontilhadas marcam as fases do meio do eclipse
e do ingresso e egresso da ana˜-branca. As linhas horizontais tracejadas indicam a
componente na˜o-eclipsada em cada caso. Os mapas de eclipses sa˜o mostrado numa
escala logar´ıtmica de tons de cinza, com a cor branca correspondendo a log Iν = −6, 5
e o preto a log Iν = −3, 1. As curvas pontilhadas mostram a projec¸a˜o do lo´bulo de
Roche da prima´ria no plano orbital e a trajeto´ria teo´rica do gas stream. A estrela
secunda´ria esta´ a` direita de cada painel e as estrelas giram no sentido anti-hora´rio.
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no seu egresso mais pronunciada que no cont´ınuo. Os mapas de eclipse apresentam uma
distribuic¸a˜o de brilho assime´trica no lado do disco que se afasta da estrela secunda´ria com
uma distribuic¸a˜o de brilho menos concentrada em direc¸a˜o ao centro do disco do que nos
mapas do cont´ınuo.
A figura 4.3 apresenta as curvas de luz e os mapas de eclipse para o centro da linha
Hβ, para o lado azul de Hβ (v = −494 km/s) e para o lado vermelho de Hβ (v = +494
km/s). Pode-se notar que existe evideˆncia de distu´rbio rotacional nas curvas de luz.
O mı´nimo do eclipse e´ ligeiramente deslocado para fases negativas no azul e para fases
positivas no vermelho, enquanto que a curva para v = 0 e´ centrada em φ = 0. Isto,
contudo, na˜o e´ evideˆncia de que as linhas provenham do disco de acre´scimo. Caso a
emissa˜o de Hβ fosse produzida no disco de acre´scimo, tanto a curva de luz quanto o
mapa de eclipse para o lado vermelho da linha Hβ seriam um espelho do lado azul da
linha Hβ. Este comportamento na˜o e´ observado nos mapas de eclipse da figura 4.3. Ale´m
disto, a emissa˜o do lado vermelho e´ significativamente mais intensa do que no lado azul da
linha, o fluxo fora do eclipse e´ 50% maior, e a distribuic¸a˜o de brilho e´ correspondentemente
mais intensa. Deste modo, conclu´ımos que, apesar de evideˆncia de distu´rbio rotacional, o
comportamento dos mapas das linhas de emissa˜o na˜o e´ consistente com uma origem num
disco em rotac¸a˜o kepleriana.
4.2 Distribuic¸a˜o Radial de Temperatura
Uma das maneiras de se testar modelos de discos teo´ricos, e tambe´m a mais fa´cil, e´
converter as intensidades nos mapas de eclipse para temperaturas de brilho de corpo negro,
que podem enta˜o ser comparadas com a distribuic¸a˜o radial da temperatura efetiva prevista
para modelos de discos opticamente espessos em estado estaciona´rio. Entretanto, vale
ressaltar que a temperatura de brilho na˜o e´ uma quantidade f´ısica bem definida que pode
ser comparada a`s previso˜es da teoria de disco padra˜o, visto que a u´ltima expressa o perfil
radial da temperatura efetiva− que mede a energia total dissipada no disco por unidade de
a´rea de superf´ıcie. Uma relac¸a˜o entre a temperatura efetiva e uma temperatura de brilho
monocroma´tica na˜o e´ trivial e pode somente ser obtida pela construc¸a˜o de modelos auto-
consistentes da estrutura vertical do disco, o que foge do escopo deste trabalho. Como
primeira aproximac¸a˜o, u´til, adotamos a pra´tica convencional de calcular as temperaturas
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Figura 4.2 . Curvas de luz (painel a` esquerda) e mapas de eclipses (painel a` direita) para as linhas
Hα, Hβ, Hγ e HeI λ5876. A notac¸a˜o e´ a mesma da figura 4.1
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Figura 4.3 . Curvas de luz e mapas de eclipses para o centro da linha Hβ, para o lado azul
(v = −494 km/s) e para o lado vermelho (v = +494 km/s). A notac¸a˜o e´ a mesma da
figura 4.1.
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Figura 4.4 . Perfis radiais de temperaturas do disco de acre´scimo de UU Aqr para as bandas
do cont´ınuo. As linhas pontilhadas sa˜o modelos de discos em estado estaciona´rio
para taxas de acre´scimo de 10−8,5, 10−9,0, 10−9,5 e 10−10,0 M¯ ano−1, assumindo
M1 = 0, 67M¯ e R1 = 0, 012R¯. A emissa˜o maior nas partes externas em λ3657 e´
um indicativo da existeˆncia de Balmer jump em emissa˜o.
de brilho para os mapas de eclipse.
Os mapas de eclipse devidamente convertidos para temperaturas de brilho de corpo
negro podem ser enta˜o comparados com os modelos de disco teo´ricos. Os perfis radiais de
temperatura dos mapas de eclipse para as 4 bandas do cont´ınuo da figura 4.1 sa˜o mostrados
na figura 4.4 numa escala logar´ıtmica. O valor mostrado e´ a temperatura de brilho
de corpo negro que reproduz o brilho de superf´ıcie observado no pixel correspondente
assumindo uma distaˆncia de 200 pc para UU Aqr (Baptista et al. 1996). Para cada curva,
sa˜o mostrados modelos de disco em estado estaciona´rio para taxas de acre´scimo de 10−8.5,
10−9.0, 10−9.5 e 10−10M¯ ano−1 (linhas pontilhadas).
Os perfis radiais de temperatura variam de ∼ 6000 K nas regio˜es externas do disco
(R ∼ 0, 6RL1) ate´ ∼ 17000 K nas regio˜es internas do disco (R ∼ 0, 06RL1), em bom
acordo com os resultados encontrados por Baptista et al. (1996). Os perfis radiais de
temperatura sa˜o mais planos do que a lei T ∝ R−3/4 para as regio˜es internas e obedecem
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bem a lei de T ∝ R−3/4 para as regio˜es externas. Assumindo ummodelo de disco em estado
estaciona´rio, a taxa de acre´scimo de mate´ria que podemos inferir e´ 10−9,0±0,3M¯ ano−1 em
R = 0, 1RL1 e 10
−8,7±0,2M¯ ano−1 em R = 0, 3RL1. Esses valores de M˙ sa˜o compat´ıveis
com os inferidos por Baptista et al. (1996) para o estado de brilho alto de UU Aqr.
Os valores de M˙ calculados dos mapas nos diferentes comprimentos de ondas sa˜o
ideˆnticos dentro das incertezas. O ca´lculo das incertezas na determinac¸a˜o de M˙ leva em
conta a incerteza estat´ıstica na intensidade dos pixels, obtida do procedimento de Monte
Carlo mencionado na sec¸a˜o 3.5, e o espalhamento dos pontos para mapas em diferentes
λ’s.
4.3 Distribuic¸a˜o Radial de Intensidade das Linhas
O painel a` esquerda na figura 4.5 mostra os perfis radiais de intensidade para os mapas
das linhas Hα, Hβ, Hγ e HeI λ5876 (linha so´lida com c´ırculos vazados) e os mapas
do cont´ınuo adjacente (linha tracejada e triaˆngulos cheios) numa escala logar´ıtmica. Os
perfis para as linhas foram constru´ıdos calculando-se as me´dias dos mapas individuais da
regia˜o espectral de cada linha (7 mapas para o Hα e 5 para Hβ, Hγ e HeI λ5876). Os
perfis para o cont´ınuo adjacente a cada linha sa˜o as me´dias de 4 mapas do cont´ınuo, 2 de
cada lado da linha.
A linha de Hα aparece em emissa˜o (intensidade da linha maior do que a do cont´ınuo)
em toda a extensa˜o do disco. As outras linhas aparecem em absorc¸a˜o nas partes internas
(R <∼ 0, 2RL1) e transicionam para emissa˜o com o aumento da distaˆncia. Esse comporta-
mento das linhas e´ reminiscente daquele observado na nova-like UX UMa (Rutten et al.
1994; Baptista et al. 1995, 1998). A transic¸a˜o para emissa˜o ocorre em distaˆncias maiores
para as linhas de maior excitac¸a˜o. Para as linhas de Balmer isto pode ser explicado pelo
aumento na intensidade do cont´ınuo adjacente para comprimentos de onda menores. Uma
ana´lise detalhada dos perfis do painel a` esquerda na figura 4.3 mostra que a intensidade
das linhas da se´rie de Balmer e´ praticamente a mesma. O que muda e´ a intensidade do
cont´ınuo que fica mais intenso nas partes internas e intermedia´rias do disco (R <∼ 0, 3RL1)
para comprimentos de ondas menores. Para as regio˜es externas do disco (R >∼ 0, 5RL1),
os fluxos na linha e no cont´ınuo caem por um fator ∼ 103, tornando a diferenc¸a entre a
linha e o cont´ınuo bastante ruidosa. Assim, os resultados da ana´lise para esta regia˜o na˜o
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Figura 4.5 . Comparac¸a˜o entre os perfis radiais de intensidade (paine´is a` esquerda) para as linhas
de emissa˜o da figura 4.2 (linhas so´lidas com c´ırculos vazados) e do cont´ınuo adjacente
(linhas tracejadas com triaˆngulos cheios). O painel a` direita mostra a dependeˆncia
radial da emissa˜o l´ıquida nas linhas (linha menos cont´ınuo adjacente) em comparac¸a˜o
com a relac¸a˜o I ∝ R−1,5 (linhas pontilhadas). As incertezas esta˜o indicadas como
barras verticais. Nos paine´is com emissa˜o l´ıquida, somente esta˜o plotadas as regio˜es
nas quais as linhas aparecem em emissa˜o.
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sa˜o confia´veis.
O painel a` direita da figura 4.5 mostra os perfis radiais de intensidade l´ıquida para as 4
linhas do painel a` esquerda. Estes foram calculados subtraindo-se os perfis de intensidade
dos cont´ınuos dos perfis de intensidade das linhas. As linhas pontilhadas mostram a
dependeˆncia emp´ırica da emissividade das linhas de emissa˜o com o raio do disco, I ∝
R−1,5, como inferido da tomografia Doppler assumindo uma distribuic¸a˜o kepleriana de
velocidades para o ga´s emissor (Marsh et al. 1990). Para as linhas Hγ e HeI λ5876
a emissa˜o l´ıquida ocorre para uma faixa bastante estreita de raios, o que dificulta a
comparac¸a˜o com a lei emp´ırica. Para as linhas Hα e Hβ, os perfis radiais de intensidade
l´ıquida sa˜o notavelmente diferentes da lei emp´ırica I ∝ R−1,5, sugerindo que ou as regio˜es
geradoras das linhas na superf´ıcie do disco na˜o esta˜o em o´rbitas keplerianas ou que uma
frac¸a˜o substancial da emissa˜o nas linhas na˜o vem do disco de acre´scimo. A u´ltima hipo´tese
e´ consistente com as intensas componentes na˜o-eclipsadas inferidas para essas linhas (vide
sec¸a˜o 4.5).
4.4 Espectros Espacialmente Resolvidos do Disco de
Acre´scimo
Cada um dos mapas de eclipse produz informac¸a˜o espacialmente resolvida sobre a regia˜o
emissora num comprimento de onda espec´ıfico. Combinando todos os mapas de eclipses
de banda estreita no´s somos capazes de isolar o espectro da regia˜o eclipsada em qualquer
posic¸a˜o desejada.
Dadas as assimetrias observadas na emissa˜o do disco e discutidas na sec¸a˜o 4.1, decidi-
mos dividir o disco em duas regio˜es azimutais: uma regia˜o do disco propriamente dito
e a regia˜o que conte´m a trajeto´ria do gas stream. A regia˜o do gas stream compreende
1/4 da a´rea total do disco no quadrante entre 0◦ e 90◦. A regia˜o do disco corresponde a`
3/4 da a´rea total do disco de acre´scimo, indo de 90◦ a 360◦. Os aˆngulos sa˜o medidos no
sentido de giro da bina´ria a partir do eixo que une as duas estrelas. Para cada uma dessas
regio˜es no´s dividimos os mapas num conjunto de 6 ane´is conceˆntricos centrados na ana˜-
branca de largura 0,1RL1 e com o raio aumentando em unidades de 0,1RL1. Cada espectro
e´ obtido pela me´dia das intensidades de todos os pixels dentro do anel correspondente
e as incertezas estat´ısticas que afetam as intensidades me´dias foram estimadas com o
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procedimento de Monte Carlo descrito na sec¸a˜o 3.5.
Os espectros espacialmente resolvidos da regia˜o do disco sa˜o mostrados na figura 4.6.
O espectro o´ptico nas partes internas do disco e´ caracterizado por um cont´ınuo bastante
azul com linhas de absorc¸a˜o profundas. Para raios intermedia´rios, o cont´ınuo torna-se
relativamente plano, com as linhas mostrando um perfil P Cyg. Para raios externos, o
disco mostra um cont´ınuo vermelho com as linhas aparecendo em emissa˜o com perfil P
Cyg. O cont´ınuo de Balmer aparece em absorc¸a˜o nas partes internas e fracamente em
emissa˜o nas partes intermedia´rias e externas do disco. A mudanc¸a que ocorre na inclinac¸a˜o
dos espectros com o aumento do raio no disco reflete o gradiente de temperatura no disco
de acre´scimo, com a temperatura efetiva diminuindo com o aumento do raio do disco.
A figura 4.7 mostra os espectros espacialmente resolvidos em velocidade para Hα, Hβ
e Hγ para o mesmo conjunto de ane´is da figura 4.6. Pode-se notar que as linhas na parte
interna do disco sa˜o notavelmente mais estreitas do que o esperado para emissa˜o num ga´s
em o´rbitas keplerianas em torno de uma ana˜-branca de 0, 67M¯ conforme inferido para
UU Aqr por Baptista et al. (1994). A discrepaˆncia persiste se usarmos as estimativas
de M(1) de Diaz & Steiner (1991) e Kaitchuck et al. (1998). Ademais, as linhas sa˜o
profundas e estreitas. Estes fatos fornecem evideˆncia adicional de que estas linhas na˜o
sa˜o emitidas na atmosfera do disco de acre´scimo. Para as regio˜es intermedia´rias e externas
do disco, as linhas apresentam claro perfil P Cyg, com o lado vermelho em emissa˜o e o
lado azul em absorc¸a˜o. Isto e´ uma evideˆncia de que estas linhas sa˜o produzidas num ga´s
em ejec¸a˜o, provavelmente no vento do disco de acre´scimo. Estes resultados indicam a
existeˆncia de uma cromosfera + vento sobre o disco de acre´scimo em UU Aqr, e que esta
regia˜o e´ a responsa´vel pela maior parte da emissa˜o nas linhas.
A figura 4.8 mostra a diferenc¸a entre os espectros da regia˜o do gas stream e o do disco
em func¸a˜o do raio. O espectro do gas stream e´ notavelmente diferente do espectro do disco
para raios grandes, com o espectro do primeiro sendo relativamente mais intenso do que
o do disco. O espectro da diferenc¸a torna-se mais azul para raios maiores. A explicac¸a˜o
para isso e´ que o disco torna-se mais vermelho para raios crescentes, enquanto que para o
gas stream a emissa˜o e´ mais azul e quente na borda externa do disco, onde temos a colisa˜o
inicial do fluxo de ga´s em queda com o material do disco. Estes resultados indicam que
existe um stream overflow em UU Aqr cuja emissa˜o distinta do disco adjacente pode ser
resolvida ate´ pro´ximo do centro do disco, em R ' 0, 25RL1.
4.4. ESPECTROS ESPACIALMENTE RESOLVIDOS DO DISCO DE ACRE´SCIMO 67
Figura 4.6 . Espectros espacialmente resolvidos para o disco de acre´scimo de UU Aqr em funca˜o
do raio. O painel inferior mostra o espectro da componente na˜o-eclipsada. As faixas
em raio usadas para extrair os espectros esta˜o indicadas a` direita, em unidades de
RL1.
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Figura 4.7 . Espectro espacialmente resolvido em velocidade em func¸a˜o do raio para Hα, Hβ e
Hγ para as mesmas regio˜es da figura 4.6. As linhas pontilhadas indicam a ma´xima
velocidade kepleriana esperada para o ga´s girando em torno de uma ana˜-branca de
0, 67M¯.
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Figura 4.8 . A diferenc¸a entre os espectros do gas stream e do disco no mesmo raio (valores em
unidade de RL1). As linhas mais proeminentes do espectro esta˜o indicadas por linhas
pontilhadas verticais. As linhas tracejadas horizontais marcam o n´ıvel de zero em
cada painel.
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4.5 Componente Na˜o-Eclipsada
O espectro da componente na˜o-eclipsada (painel inferior da figura 4.6) apresenta linhas de
emissa˜o proeminentes de HI e HeI. A descontinuidade de Balmer aparece claramente em
emissa˜o e o cont´ınuo o´ptico cresce para comprimentos de onda maiores, sugerindo que a
descontinuidade de Paschen tambe´m esta´ em emissa˜o. Estes resultados indicam que a luz
da componente na˜o-eclipsada tem uma contribuic¸a˜o importante de ga´s opticamente fino.
Hα e Hβ teˆm perfil assime´trico, com o lado vermelho da linha sendo mais intenso que o
lado azul. Este resultado e´ consistente com a assimetria anteriormente vista nos espectros
integrados de UU Aqr por Diaz & Steiner (1991) e Hessmann (1990) e e´ semelhante ao
observado nas linhas ressonantes no ultravioleta em UX UMa, onde a componente na˜o-
eclipsada foi atribu´ıda a` emissa˜o no vento do disco (Baptista et al. 1995, 1998; Knigge &
Drew 1997).
A contribuic¸a˜o fracional da componente na˜o-eclipsada (figura 4.9) e´ bastante alta
nas linhas da se´rie de Balmer (entre 40 − 60%) e um pouco menor nas linhas de HeI.
Esta diferenc¸a indica a existeˆncia de um gradiente vertical de temperatura no material
acima/abaixo do disco, com as linhas de HeI − que requerem maiores energias de ex-
citac¸a˜o - sendo produzidas numa regia˜o mais pro´xima ao plano orbital. Em todo caso,
uma frac¸a˜o substancial dos fluxos nessas linhas na˜o prove´m do plano orbital e na˜o e´ ocul-
tada durante o eclipse. E´ tambe´m interessante notar que >∼ 20% do fluxo no cont´ınuo de
Balmer prove´m de regio˜es fora do plano orbital, e que igual frac¸a˜o do cont´ınuo tambe´m
prove´m de regio˜es outras que na˜o o disco de acre´scimo para λ >∼ 6500A˚.
Juntamente com os resultados da sec¸a˜o 4.4, estes resultados fornecem uma forte
evideˆncia de que as linhas em UU Aqr sa˜o principalmente produzidas numa cromosfera +
vento sendo ejetado do disco, e na˜o de uma atmosfera do disco de acre´scimo em rotac¸a˜o
kepleriana. Aquela regia˜o e´ tambe´m responsa´vel por significativa emissa˜o de radiac¸a˜o
cont´ınua opticamente fina.
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Figura 4.9 . Contribuic¸a˜o fracional da componente na˜o-eclipsada em func¸a˜o de λ. Os valores
foram obtidos dividindo o fluxo da componente na˜o-eclipsada pelo fluxo me´dio fora
do eclipse para cada faixa espectral.
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Cap´ıtulo 5
Concluso˜es e Perspectivas
5.1 Suma´rio e Concluso˜es
Eclipses de varia´veis catacl´ısmicas fornecem uma oportunidade ı´mpar para se obter in-
formac¸o˜es a respeito dos discos de acre´scimo nestes sistemas. Neste trabalho, utilizamos
dados de espectroscopia com resoluc¸a˜o temporal obtidos no KPNO para estudar a estru-
tura e o espectro do disco de acre´scimo de UU Aqr no o´ptico, empregando te´cnicas de
mapeamento por eclipse. Os principais resultados deste estudo sa˜o:
(1) A regia˜o interna do disco de acre´scimo de UU Aqr e´ caracterizada por um cont´ınuo
azul com linhas de absorc¸a˜o profundas e estreitas, que passam para emissa˜o com o aumento
do raio do disco enquanto o cont´ınuo torna-se vermelho. As linhas mostram perfil P Cyg
nas regio˜es intermedia´rias e externa do disco de acre´scimo.
(2) As linhas de absorc¸a˜o nas partes internas do disco sa˜o notavelmente mais estreitas
do que se esperaria para uma emissa˜o em um disco com rotac¸a˜o kepleriana em torno de
uma ana˜-branca ou da emissa˜o na superf´ıcie de uma ana˜-branca de 0, 67M¯.
(3) Os mapas no lado azul das linhas de emissa˜o sa˜o bem diferentes dos mapas no lado
vermelho, ale´m do fluxo no vermelho ser notavelmente maior do que no azul mostrando
a auseˆncia de simetria entre eles.
(4) Os perfis radiais de intensidade l´ıquida sa˜o notavelmente diferentes da lei emp´ırica
I ∝ R−1,5, o que sugere que uma frac¸a˜o substancial da emissa˜o nas linhas na˜o vem do
disco de acre´scimo.
(5) O espectro da luz na˜o-eclipsada mostra linhas de emissa˜o assime´tricas e proemi-
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nentes da se´rie de Balmer e do HeI, com uma contribuic¸a˜o fracional entre 40% − 60%. O
cont´ınuo de Balmer (e provavelmente tambe´m o de Paschen) esta´ em emissa˜o, indicando
uma contribuic¸a˜o de ga´s opticamente fino.
(6) Os resultados indicam que as linhas em UU Aqr prove´m predominantemente de
uma cromosfera + vento de material em ejec¸a˜o do disco, e na˜o da atmosfera do disco. Isto
pode explicar os diferentes valores da velocidade sistema´tica (γ) para diferentes linhas e
os perfis de linha assime´tricos de pico simples (Haefner 1989; Hessmann 1990; Diaz &
Steiner 1991).
(7) Existe evideˆncia de stream overflow em UU Aqr, similar ao observado em UX
UMa (Baptista et al. 1998). Isto pode explicar a diferenc¸a em fase entre as conjunc¸a˜o
fotome´trica e a espectrosco´pica e as absorc¸o˜es observadas entre fase ' 0,5 e 0,9 (Hoard
et al. 1998).
(8) Os perfis radiais de temperatura de brilho sa˜o mais plano do que a lei T ∝ R−3/4,
o que pode ser explicado se parte da energia estiver sendo usada para acelerar o material
em ejec¸a˜o no vento do disco.
5.2 Perspectivas
A continuac¸a˜o natural deste trabalho e´ aplicar o me´todo de mapeamento por eclipse para
outros objetos.
Dados espectrosco´picos de UU Aqr foram obtidos no Laborato´rio Nacional de As-
trof´ısica (LNA) entre 1994 e 1995 na faixa 6000A˚ − 10000A˚. Aplicando o me´todo de
mapeamento por eclipse a essas dados, nos permitira´ extender o mapeamento para ale´m
da regia˜o do cont´ınuo de Paschen e verificar se as linhas da se´rie de Paschen esta˜o em
emissa˜o ou em absorc¸a˜o. Tambe´m poderemos separar o espectro da estrela secunda´ria
do espectro da componente na˜o-eclipsada. Esses dados ja´ foram reduzidos com o IRAF e
encontram-se em fase de ana´lise.
Possuimos 2 conjuntos de dados de espectroscopia da nova-ana˜ IP Peg para a qual
sera´ aplicado o me´todo de mapeamento por eclipse. Um deles foi obtido com o HST no
ultra-violeta durante a descida do ma´ximo da erupc¸a˜o para quiesceˆncia, enquanto o outro
foi obtido no LNA no o´ptico durante a erupc¸a˜o ocorrida em setembro de 1997. Esses
dados nos permitira˜o observar como o espectro do disco de acre´scimo varia neste objeto
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durante a erupc¸a˜o ate´ a quiesceˆncia.
Outro objeto para o qual pretendemos aplicar o me´todo de mapeamento por eclipse
e´ a polar intermedia´ria DQ Her. Os dados espectrosco´picos deste objeto foram coletados
no telesco´pio de 5m do Monte Palomar. Como este objeto possui um campo magne´tico
intenso, poderemos observar a influeˆncia deste campo no espectro do disco de acre´scimo
e investigar se o disco e´ truncado na parte interna devido ao campo magne´tico.
A comparac¸a˜o dos resultados da ana´lise com o me´todo de mapeamento por eclipse
destes objetos nos permitira´ estudar as diferenc¸as entre os seus discos de acre´scimo.
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